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PRZEMOWA. 


Nikomu nie jest tayném, ile niedostatek dzieła 
w jakiey nauce, zmuszając uczniów do pracowi- 
tego przepisywania mnićy więcéy niepoprawnych 
sexlernów , albo też zostawując ich pamięci lub 
naprędce robionym zapisóm, wykładaną na lekcy- 
ach publicznych naukę, utrudza i zraża ich na sa- 
mym wstępie; a tćm samem nabycie nauki opa- 
Źnia. Powołany od lat kilku do przewodniczenia 
uczącym się Astronomii w tuteyszym Uniwersy- 
tecie, uczułem zaraz tę nieprzyzwoitość, i przeto 
chętnie wziąłem się do ułożenia w pewnym po- 
rządku téy nauki, tak, iżby jasny i źwięzły wy- 
klad naygłównieyszych jey zasad dał ezytającemu 
dokładne rzeczy wyobrażenie, i razem za text 
w dawaniu lekcyy mógł służyć. 

W ogólnym tego pisma układzie wziąłem 
sobie za prawidło, iżby uczeń żadnego przypu- 
szezenia, żadnćy prawdy za pewną przyjąć nie był 
obowiązany , dopokąd jéy sam przez własne ob- 


serwacye i rachunek dowieśdź nie jest zdolny. 
Przyłączona na początku dzieła wierna treść wy- 
łożonóy w nićm nauki, z którćy łatwo o szcze- 
gółowym jéy porządku dokładne powwziąść można 
wyobrażenie, osobne zdawanie sprawy co do przy- 
jętego plaqu dostatecznie zastąpić może. Co się 
tycze użytych dowodów i sposobów rozważania 
rzeczy, starałem się usilnie wynaleśdź takie, któ- 
reby naykrótszą drogą, i razem nayjaśnieyszą, do 
odkrycia szukaney prowadziły prawdy. 

W kraju tak obszernym, którego rozpoczęte 
niedatyno dokładne wymiary nie prędko ukończo- 
ne zostaną, i przez czas długi usposobionych w Astro- 
nomii ludzi potrzebować będą; w kraju polężnym, 
otoczonym wielu morzami, w którym mądry Rząd 
pielęgnując wszystkie nauk gałęzie , nie szczędzi 
kosztów na odległe morskie podróże, szerzenie i 
doskonalenie nauki starożytney, i prawdziwie chlu- 
bą rozumu ludzkiego będącey, nie może bydź rze- 
czą obojętną. WVV wydaniu tego dzieła bylo mo- 
im zamiarem ułatwić, a przez to zachęcić mło- 
dzieź naszę do tey nauki; jeżelin choć w części 
celu tego dostąpił, praca moja aż nadto wynagro- 


dzoną została. 
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i.0 ZDZLAM, I 
Pićrwsze obserwacye nieba i ich wypadki. 


I. Widok nieba, podział jego na gwiazdy stale i błąkające 
się; przediniot nanki Astronomii „ . . . « « .. a 
JI. Poziom, Poziomołuk. Południk. Obszerność wschodnia 
i zachodnia. Obserwacye wschodu i zachodu gwiazd i 
ich przeyścia przez południk. Wysokość gwiazdy. Ob- 
serwacye te pokazują, że koła opisywane przez gwia- 
zy sywównoleęste. - ++ 29. MAE -. . |. m: „OŚ 
II Ziemia jest okrągła. Zaćmienia xiężyca, pokazywanie 
się naprzód wićrzchołków przedmiotów odległych do 
których się zbliżamy, podróże około ziemi, i odmiana 
wysokości gwiazd w różnych punktach ziemi dowodzą 
Wów.prafydya . w TMB. "2 we 8 
IV. Jak się oznacza położenie gwiazdy względem poziomu. 10 
V. Równoleżniki niebieskie, rownik, jego bieguny, położe- 
nie gwiazd wzęlędem równika © . . . « * : . . 11 
VI. Południk, jego oś i bieguny. Górowanie gwiazd. Wy- 
sokosé równika. Wyrażenie poziomołuku wscliodzącćy 
gwiazdy przez funkcyą jey wysokości południkowóy. 
Łuk pół-dniowy. Gwiazdy koło-biegunowe . . . . 5 


LWOZNZ IAE AL. 


Opisanie ważnićyszych narzędzi astronomicznych. sposo- 
by ocenienia i poprawienia ich błędów, oraz ich uży 
cie do robienia obserwaryy. 


PI Co jes OE SERC : 43 FE y 
<- Mo jest czas? Dzień gwiazdowy i jego podział. Sklad 
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i teorya zegarów. Na czém zależy jednostayność ich 
biegu? Różne sposoby kompensacyi pendułów. . . . 
VIII. Cel teleskopów, Teleskop holenderski, Teleskop astro- 
nomiczny. Lunety niekolorujące (achromatiqnes). Te- 
leskop Gregorego. Teleskop Newtona, Cassaigrain, i Her- 
schela. Powiększanie Teleskopów ma swoje granice. 
Cel mikrometrów, to jest nici w ognisku lunet będących. 
IX. Luneta południkowa, jćy osadzenie, ustawienie do połu- 
duika; mikrometr lunety południkowćy. Parallaxa mia, 
sposób odkrycia tego błędu, ijego zniszczenia. Ułoże- 
nie osi optyczney lunety pionowie do osi obrotu. Spo- 
sób młożenia mikrometr -. -. . . « « i « a © » 
X. Sposób oświecania lunety w obserwacyach nocnych. Ob. 
serwacya gwiazd przez lunetę południkową, przykład. 
Bicg dzienny gwiazd jest doskonale jednostayny. Obser- 
wacya powtorzona pokazuje czyli gwiazda jest stałą lub 
ruchomą. Oznaczenie dokładne dnia gwiazdowego. 
XI. Obscrwacye gwiazd służą do poznania, czyli bieg ze- 
garu jest jednostayny lub nie, przykład. Mając dobrze 
urządzony zegar możemy doskonale ustawić lunetę po- 
łudnikową przez obserwacye gwiazd kolobieyunowych. 
XII. Łuk równika wyrazie się może przez ezas, i wzajemnie. 
Z czasu zegarowego wynaleśdź na moment dany czas 
ETALON: . + SG EJEJEDO = 266 s u: JE. 
XIII. Opisanie Kwadransa i jego różnych części. Spos:bÞ ro- 
bienia obserwacyi. Ułożenie osi optyczney równolegle do 
płaszczyzny kwadransa Wynalezienie błędu kollimacyi. 
XIV. Opisanie Koła powtarzającego. Sposob jakim się prze- 
zeń otrzymują kąty wielokrotne. Użycie jego do bra- 
nia kątów między przedmiotami zieniskiemmi. . . . 
XV. Machina równikowa. Dowód jednostayności biegu dzien- 
nego nieba we wszystkich jego częściach . « . . . 
XYI. Mikrometr Aassyniego, Bradleja 1 kolowy. Sposób zna- 
lezienia przezeń rożnicy wznoszenia się prostego i zbo- 
czenia między gwiazdą znaną i planetą + . . . 1 
XVIL Mikrometr niciowy i przedmiotowy do wierzenia tar- 
EAA Rao M. + w ow a 
XVI. Oznaczenie dokładue hicguna świata. Nowy dowód 
jednosteyności biegu dziennego nieba. Ziemia jest uie- 
skończenie malty bryłą w porownaniu odległości gwiazd 
SONMW - ArS. rm. WE; 9. . 
XIX. Srodek ziemi uważać można za srodek pozorncy kuli 
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TRTŚĆ I PORZĄDEK NATKI. 
niebieskiey. Mównik, południki, i równoleżniki uwA- 
gane na ziemi jako na doskonałćy kuli. Ogólne wyobra- 
żenie tych liniy na jakąkolwick figurę ziemi. , . . 
XX. Różny widok nieba podług różnćy pocliyłości równika 
do poziomu. Położenie sfery proste, równoległe i ukośne. 


ROZDZIAŁ I. 


Sposoby oznaczania rozmaitych punktów na 
powierzchni ziemi. 


XXI. Figura ziemi. Długość i szerokość mieysca oznaczają 
jego położenie na powićrzchni ziemi. . . . « « . 

XXII Rożnica w rachubie czasu na rozmaitych mieyscach 
jest właśnie różnicą w długości tychże mieysc. Móżne 
sposoby wynalezienia długości mieysca. W'ynalezienie 
czasu na moment obserwacyi. Różnica w dlugości i sze- 
rokości dwóch mieysc daje poznać odległość tychże 
mieysc od siebie włuka i w miarach podłużnych . . 

XXII. Bieg dzienny nieba może się wytłumaczyć przez bieg 
wirowy ziemi. Fenomena dow.dzące biegu wirowego 


A E - « « <TSOAME 66 = w 6 «4% 6 
ROZDZIAŁ iV. 


Łamanie się promieni światła w atmosferze czyli 


Refrakcya. 


XXIV. Co jest refrakcya w ogólności. Prawa jakim podle- 
ga promień swiatła wpadając do środka gęstości roźney. 
Wyprowadzenie zrównania na refrakcyą przez limkcyą 
kąta złamanego, kiedy środek łamiący jest jednostayney 
wszędzie etoi + 6 66 «BOS 6 OG AJ A 

XXV. Befrakcya atwosferyczna Cała linija promienia ta- 
miącego się w Atmosferze leży na płaszczyźnie koła 

a paćrzchiołkowego w mde wid a « © © © da a 

XXYI Sposoby dochodzenia ilości refrakcyi: naprzód przez 
obserwacyą wysokości gwiazdy i jey poziomołuku lub 
kąta godzinnego; powtóre przez obserwacye gwiazd ko- 


KObiesumowych s > « « sce «a dec « se AONE 
(RJ IA p a - E a . ` . 

10241. Przypiszczenie Kassyniego i z niego wyciągnione 

zrównanie na refrakcyą. Zrownanie Bradleja a. 


XXVII. Zrownanie Nemyssona przywieść się daje do ksziałtu 
+ 


XII 


54 


57 


58 


[ez] 
=) 


62 


68 


72 


Iv TREŚĆ I PORZĄDEK NATKI. 
zrównania Kassyniego; wyprowadzenie z niego łatwych 
do rozwiązania i dokładnych wzorów na refrakcyą. Ja- 
kim się sposobem oznaczają ilości stałe w tych wzorach? 77 
XXIX. Uwagi nad wyrażeniem refrakcyi w zrównaniach 
Kassyniego i Simpsona, i nad oznaczeniem w tych zró- 
wnaniach ilości stałych . « + s e 1 » . 1: - 81 
XXX. Odmiana refrakcyi z przyczyny odmian aoti po- 
wietrza wskazywanych przez barometr i termometr, 
Oznaczenie ilości stałćy w poprawie refrakcyi co do od- 
mian termometru. Jak się układają tablice refrakcyi 
na różne odległości od zenit, łącząc razem odmianę co 
do barometrui termometru, Trudność wynalezienia do- 
kładnych zrównań na refrakcyą . . . . . «. . 85 
XXXI. Tłumaczenie mroków. Wysokość ostatniey warsty 
atmosfery zdołnćy odbijać światło słoneczne. Trwałość 
zorzy od czego zależy. Zmaleśdź czas zorzy całonocnćy. 
lskrzenie się gwiazd. Odmiana przez refrakcyą figury 
słońca i xiężyca przy poziomie. . . . «. « « . « 89 


ROZDZIAŁ V. 
Katalog gwiazda. 


XXXII. Podział nieba co do gwiazd stałych. Jak się rohi , 
katalog tych gwiazd . . . . . . . . 94 

XXXIII. Uwagi w robieniu kataloga gw Wa Pomos k przey- 
ścia gwiazdy przez południk wyciągnionego z obserwa- 
cyi do kiłku nici, w przypadku, kiedy nici nie są dosko- 
nale w równey sil siebie odległości . « > > gê 

XXXIV. Sposób Delambra wynalezienia PETN iiei? 
od płaszczyzny południka. 1ód Obserwując różnicę 
w przeyściu między dwiema gwiazdami, których wzno- 
szenie się proste różnią się mało, a różnice zboczenia 
są wielkie. 2re ZA pomocą gwiazdy kołobiegunowcy. 
Scie Przez obserwacye dwóch gwiazd niezachodzątych, 
których różnica wznoszeń prostych albo jest bardzo 
mała, albo blizka 160%. . OGONIE OM 66) 


ROZDZIAŁ VI 
Parallaxa ciat niebieskich (parallazc). 


XXXV. Co jest parallaxa? Parallasa pozioma, parallaxa wy- 
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ROSY W. Sposoby wynachodzenia parallaxy przez ubserwacye: 107 
XXXVII. Parallaxa służy do wyrażenia promienia planety 
w częściach promienia ziemskiego , a stąd do wynale- 
zienia stosunku jego bryłowatości do bryłowatości ziemi 110 
XXXVIII. Zrównania dające parallaxę we wznoszeniu się 
prostém i zboczeniu. - © - « « + . ź 5 55%) 
XXXIX. Wpływ figury ziemi na odmiane par allaszy Mot. 
Wyrażenie szerokości poprawney mieysca przez, fun- 
kcyą szerokości pozornćy. Zrównanie dające promień 
ziemi w częściach jednćy z osi ellipsoidy ziemskiey, wy- 
rażony przez funkcyą szerokości puzornćy i poprawnćy, 116 


ROZDZIAŁ VLI. 
Bieg roezżzny słońca. 


XL. Fenomena okazujące bieg słońca od zachodu na wschód. 
Obserwacye tego biegn. Droga słońca jest kołem wiel- 
icun os oe « Mi MaRe JENSEN NSCJENIE ŁO 

XLI. Oznaczenie pochyłości drogi słonecznćy czyli eklip- 
tyki do równika, i punktów gdzie się ekliptyka z rów- 
nikiem przecina. Rachunek zastosowany do obserwacgi 
potwierdza , Że droga słoneczna leży na płaszczyznie 
przecliodzącey przez środek ziemi. Punkta równono- 
cue i przesileń  Zwrotniki, koła biegunowe, koła wrę- 
bue, Gromady gwiazd przez które przechodzi ekliptyka. 123 

XLII. Wynalczienie pochyłości ekliptyki za pomocą obser- _ 
wacyi naywiększey lub naymnieyszey wysokości połu- 
dnikowćy słońca. Oznaczenie położenia punktów równo- 
nocnych z dwóch obserwacyy słońca na jednymże ró- 
wnoleżniku. Diugość i szerokość gwiazdy , . . . 126 

XLIII Bieg słońca po ekliptyce przyczyną jest różnych por 
roku. edia. pozorny jest skutkiem rzeczywistego 
Biegu ziemi około słońca > « « « « + « « „ . fa$ 


ROZDZIAŁ VIL 


Poprzedzanie punktów równonocnych ( prócession des equi- 
noxes), i kołysanie się osi ziemskiey (Iutation). 


XLIV. Rok gwiazdowy. Odmiana w położeniu gwiazd sta- 
łych. Jak się dochodzi jćy ilość? Przez kogo odkryta. 
Uwaga nad obserwacyami Ptolemeusza. Znaki zwie- 
rzyńcowe nie odpowiadają już groniadoni zwierzyńcowym.131 
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XLV. Cofanie się punktów równonocnych tlumaczy się przez 
bieg osi ziemskićy około osi ekliptyki. Poprawa kata- 
logów co do poprzedzania punktów równonocnych. Dłu- 
gość roku zwrotnikowego w rożnych wiekach jest ro- 
źna z przyczyny małey odmiany w ilości cofania się pun- 
kióg równonocnych . . + « « « s w s 6 + « 15% 

XLVI. Kołysanie się osi ziemskićy czyli nutacya. Odmiana 
w pochyłości płaszczyzny ekliptyki do płaszczyzny ró- 
GimukA - e a e STOCK SE 

XLVII. Wyciągają się zrównania za pomocą których ze zna- 
nego położenia gwiazdy na pewną epokę otrzymać mo- 
źna jćy położenie co do wznoszenia się prostego i zbo- 
czenia na inną epokę daną . + 1 1 o s. + 2 © 159 

XLVIII. Wyciągają się zrównania za pomocą ktorych po- 
prawuje się położenie gwiazd co do wznoszenia się pro- 
slego i zboczenia, z przyczyny odinian przez nulacyą 
słoneczną i nutacyą xiężycową sprawiosych. . . . 148 


ROZDZIAŁ IX. 
Bieg słońca elliptyczny. 


XLIX. Bieg jednostayny ziemi po kole nie zgadza się z ob- 
serwacyami, czy to uważamy słońce we środku lub za 
środNień tego koła « e = « 2 s s « a «6 6. IDR 

L. Jak się dochodzi figura drogi ziemskiey? Obserwacye 
potwierdzają, Że ta droga jest ellipsą; jey minośrod. 
Punkta przysłoneczny i odsloneczny. Wyprowadza się 
z obserwacyy drugie prawo Keplera, że wycinki elli- 
ptyczne są proporcyonalne czasóm na ich przebieżenie 
strawionym. Wypada stąd sposob mierzenia względnych 
odległości słońca od ziemi doskonalszy niż za pomocą 
wymiarów tarczy pozornćy słońca « . . . . . - 

LI. Anomalia średnia, prawdziwa, i mimośrodkowa. Wy- 
prowadzenie zrownań: 1° między anomalią średnią i mii- 
iiostodkówą 2° między anomalią mimośrodkową i pro- 


157 


mieniem wodzącym. 5% między anomalią prawdziwą a 
mmunośrodkową. zeregi dające anomalią prawdziwą i 
promień wodzący przez funkcyą mimośrodu i anomalii 
EOE e E fa. - a oa aa + 5 66 
LII. Z danćy anomalii średnićy dochodzi się anomalia praw- 
dziwa i promień wodzący, bez użycia szeregów. Przy- 
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LI Zrównanie naywiększe środka kiedy przypada? Wy- 
prowadzone wzory na wynalezienie anomalii prawdzi- 
wóy i promienia wodzącego, w ktorych anomalie liczy- 
ły się od punktu odsłonecznego, zamieniają się na inne 
w których za zero anomalii uważa się punkt przysło: 
Meczny o. m0. 2 a ho n T i 266 

LIV. Odmiana w położeniu punktu przysłonecznego. Rok ano- 
malistyczny. Sposób Lakailla oznaczenia dokładnie po- 
łożenia punktów przysłonec szuego i odsłonecznego Prey- 

kład. Epoka kiedy oś elipsy ziemskicy była piunowa 
do linii pnnktów równouocnych i kiedy się z nią zga- 
dzała. Odmiana długości por rokn z przyczyny odmia- 
my w położeniu osi wielkiey elipsy co do linii punktów 
równonocnych. . . « =- = s « s s « « « « . 106g 

LV. Wyrażenie mimośrodu ellipsy drogi ziemskiey przez 
fnnkcyą paywiekszego zrównania śr.dka. Odmiana wie- 
kowa wielkości miiiośrodu . . . - . e.. . « 17% 

LVI. ‘Tablice słońca dające dlugość średnią słońca, długość 
punktu przysłonecznego i zrownanie środka na czas dany, 
Przykład rachunku mieysca słońca z takowych tablie. 
Mieysce słońca tak otrzymane nie zgadza się zupełnie 
z dobremi obserwacyami, zieinia więc nie idzie dosko- 
nale po cllipsie podlug praw.Keplera. . « . . . 179 

LVII Przyczyna» wyżćy znalczionóy rożnicy między poło- 
Żenieni słońca obserwowanćm, a wyciągnionóm z tablic- 
Siła ciężkości uważana jako przyczyna biegu ziemi oko- 
ło słońca, poprzedzania puuktow równonocnych, kołysa- 
nia się osi zieinskiey, i inuych odmian w biegu ziemi 
UoszckAnychyg + © + g saa o daria: wini, JĘZ 


ROZDZIAŁ X. 


Rozmaite sposoby uważania czasu, oraz zrównania dające 
związek między czasami róśnego rodzaju. 


LVII. Z obserwacyi przeyścia przez południk gwiazdy zna- 
nėy, otrzymuje się zrównanie między czasem zegaru a 
„. Czasem gwiazdowym. Frzykind . «© « - « w a o 
LIX. Czas praw dziwy słoneczny. Czas ten nie jest jedno- 
stayny. Czas średni słoneczny, zrównanie między cza- 
sem Średnim i prawdziwym. Jak z obser wacyi słońcą 


lub g 


gwiazdy znalesdź rożnicę między czasem zegaru a 
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czasem prawdziwym lub średnim, i z tych ostatnich o- 
trzymać czas gwiazdowy, i wzajemnie. . . « . « 187 


ROZDZIAŁ XL 
Teorya biegów xziężyca. 
LX. Bieg własn xiężyca. Odmiany postaci tarczy xiężyco- 
wćy. Xiężyc jest ciałem przez się ciemnćm, okrągłćm 
i oświeconćm od słońca. : . «1 « 1 * » . . . 146 
LXI. Odmiany światła xiężyca zależą odjego położenia wzglę- 
dem ziemi i słońca. Co się nazywa złączeniem i prze- 
ciwległośeią. Przyczyna światła popielatego (lumiere 
cendrće), którem tarcza xiężyca po nowiu oświecona 
MAW <a 6 Sea Gazo i KO N 
LXII. QCosą węzły xiężyca? Jak się dochodzi polożenie wę- 
złów i pochyłość drogi xiężycowćy do ekliptyki. Bieg 
węzłów. Minośrod. aywiększe zrownane studka, Po- 
łożenie punktu przyziemnego i odziemuego. Bieg kie- 
runkowy tych punktow . 1 a = © 6 + + e . . 199 
LXIIL Wynachodzi się parallaxa xiężyca sposobem Łakailla 
mając wzgląd na prawdziwą [igurę ziemi. Parallaxa 
rowiiikowa. Powiększenie sie tarczy pozorney xiężyca 
w miarę jak się podnosi nad poziom. Sposob racho- 
wania ilości takowego powiększenia się . . . . « 201 
LXIV. Miesiąc gwiazdowy, zwrotnikowy, isynodyczny. Jak 
mając obrot synodyczny wynaleśdź zwrotnikowy, i wza- 
jemnie? Jak się dochodzi długość obrotu synodyczne- 
go średniego? Miesiąc anomalistyczny. Okrąg xięży- 
Gdy, liczba złóta.. uike + Mu 0 - o 206 
LXV. Zrównania wiekowe. Przyśpieszenie biegu średnie- 
go xiężyca; jak było odkryte? i przez kogo? . . . 
LXVI. Nieiówności peryodyczne xiężyca: (Hovvction), (Pa- 
riation). Zrownanie voczne (equation annuelle), Zro- 
wnania podłuy których rachują się te nierówności xiężyca. 211 
LXYII. Ważcnie się xiężyca w długości (fibration en longi- 
tude) Ważenie się w szerokości (lióration en latitude). 
Ważenie się dzienne (libration diurne). . . . . . a5 
LXYVIIL Góry i atmosfera xiężyca. « « « 1 es . . 217 


Š ROZDZIAŁ XIL 


O Planetach. 


LXIX. Obserwacye biegu Wenusa i odmiany jego tarczy co 
do wielkgscr i Światła. > « « « « c s s = su 220 


210 
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LXX. Fenomena w biegach obserwowanych Wenusa , ti 
; maczą się przypuszczając, że planeta krąży wkoło słou- 
ca. i że droga jego zajęta jest drogą ziemską. Złącze- 

łe wyższe i niższe s +73 5 o = oP SE + 223 
LXXI Obserwacye Merkurynsza i innych planet. Bieg pla- 
net wyższych w różnych kierunkach dowodzi hiegu zic- 
mi, iprzez ten bieg łatwo się tłumaczy. Mieysca śro- 

do-ziemne i środlo-słoneczne planety. . e... . 229 
LXXII. Sposoby wynalezienia położenia środosłoneczncgo 
węzłów planety. Jak się dochodzi pochyłość drogi pla- 

nety do ekliptyki -. . . « s e + + m 1 w s> 226 
LXXI. Wynalesdź czas obrotu peryodycznego planety 
Z obserwacyi złączeń lub przeciwłegłości otrzymać 
można bieg kątowy planety w długości; nadto wywodzą 
się zrównania przez które mając znane położenie pła- 
szczyzny drogi planety względem ekliptyki, otrzymuje 
się szerokość środo-słoneczna planety, promień wodzą- 

cy i Środosłoneczna odległość planety od węzła . . 228 
LXXIV. Mając znan’ położenie płaszczyzny drogi planety, 
wynaleśdź jego położenie środosłoneczne z obserwacyi 
długości i szerokości środoziemney planety w jakiemkol- 

wicie jęgo położeniu » - . <- - <- e > 1 = =~ + 290 
LXXV. Jak mając trzy położenia środostoneczne planety, 
oznaczyć oś wielką ellipsy; położenie punktu przysło- 
necznego, i mimośród Prawa biegu planet Nowy do- 
wód, że ziemia jest także planetą wkoło słońca krą- 

ZACNWY AG 05 v = = + w + ow sdlofkc co « 400 
LXXYL Drugi sposób wynalezienia nimośrodu i położenia 
punktu przysłonecznego, z wiadumćy odległości średniey 
od słońca i z obserwacyi w przeyściach planety przez 

WAWY M. + 6 b 0 6 2 6 6 4 € (wy 07 Gam230 


ROZDZIAŁ XIII. 
Bieg wirowy słońca, xiężyca i planet. 


LXXVII- Opisanie plam pokazujących się na słońcu; różne 
przypuszczenia co do ich natury . . . . . . . 2387 
LXXYIHM. Oznaczenie dlugości i szerokości środosłonecz- 
ney plamy, a stąd wynalezienie pochyłości rownika sło- 
necznego do ekliptyki, długości węzła, i odległości pla- 
: my od równika słonecznego . . . « - « + « . 239 
LXXIX. W ynałeśdź czas obrotu wirowego słońca. Obrot 
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synadyczny. Wynaleśdź oś mnieyszą ellipsy pod jaką 
się droga plamy pokazuje w różnych zienn wzgledem 
węzłow równika słonecznego położeniach. . . . 244 
LXXX. Bieg wirowy xiężyca i innych planet . - . . 249 


ROZDZIAL XIV. 


O xiężycach, czyli planetach drugiego rzędu. 
„dimosfera planet. 


LXXXI. Planety drugiego rzędn. Xiężyce Jowisza; jak się 
dochodzi ich odległość od środka planety, i czas ich 


obrotu około planety głównego . - . . . abı 
LXXXII. Wynaleśdź pochyłość dróg tkwi % dec 
planety głownego, ipołożcnie ich węzłów - . . . 254 


LXXXIII. Odmiany pierwiastków biegu xieężyców Jowisza. 
Wielkość xiężyców. Xiężyce innych planet. Bieg wi- 
rowy xiężyców. Pierścień Saturna. Atmosfera planet. 257 


ROZDZIAŁ XV. 


„Aberracya światła I parallaca roczna gwiazd stałych. 


LXXXIV. Chyżość światła wyciągniona z zaćmień xiężyców 
Jowiszowych i porównana z chyżością ziemi . . . 261 
LXXXV Odkrycie aberracyi Aberracya słońca, planet, i 
xiężyca. Aherracya z chyżości biegu wirowego ziemi. 263 
LXXXVI Wyrażenie ogólne łuku w przeciągu 6.207 ubie- 
żonego przez ziemię . . . > . - $ e e = ulg 
LXXXVII Abcrracya we wznoszenin się prostém i zboczenin. 270 
LXXXVHI. Aberracya w dlugości i szerokości; i oznacze- 
nie ilości stałóy w zrównania aberracyi wchodząccy. 279 
LXXXIX. Paralłaxa roczna gwiazd stałych, wyprowadzenie 
odmian stąd wynikających w długości, szerokości, wzno- 
szenin się prostem izboczenin . « « « « « . . 28a 


ROZDZIAŁ XVI 
© Kometach. 


XC. Postaci wjakich się pokazują komety, i prawa którym 
w biegach swoich podlegają . opo" ©2503 

XCI. Jak mając pierwiastki biegu komety znajome, docho- 
dzi się mieysce komety na jego drodze, to jest kieru- 
nek i długośc promienia wodzącego . - . . . . 291 
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XCJI. Komety kiórych drogi nie zgadzają się z paraholą, ra- 
chują się podług ellipsy, którey os większa i miinośrod 
oznaczyć się może, i stąd się wyciąga obrot peryodycz- 
hy komety. - - - - *+:.-1--- S 

XCIJI. Komety tak jak planety są ciała przez się ciemne. 
Teorya ogonów komet. Azali kometa który nie może 
uderzyć o ziemię lub ją ogonem swoim ogarnąć? Massa 
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ROZDZIAŁ XVII. 


O zaćmieniach słońca i ziężyca, io zakryciu gwiazd 
f przez ziężyc. 


XCIV. Porównywa się odległość xiężyca od ziemi z osią 
cienia ziemskiego, i wielkość tarczy pozorney xiężyca 
z wielkością przecięcia cienia pionowo do osi w odle- 
głości xiężyca od ziemi. . < sos « « - . - Joo 

XCV. Jak sie rachnje czas pełni xiężyca. Poclryłość dei 
wzęlędney xiężyca do ekliptyki. Wyrażenie czasu mię- 
dzy pełnią a momentem odpowiadającym daney odległo- 
ści środków cienia i xiężyca przez funkcyą tóyże odle- 
głości. Podłuy tego zrównania oznacza się czas począt- 


Ku środka i końca zaćmienia. . - 7, = . . <". 502 
XCVI. Jak się oznacza wielkość zaćmienia xieżyca? przy- 
kład rachunku zaćmienia xiężyca. . « > «a « . . 507 


XGVII. Rysunek zaćmienia xiężyca, Światło xiężyca za- 
ćmionego. Jak się robi abserwacya zaćmienia xiężyca. 309 
"XCV]IL Jak się oznaczają wszystkie mieysca gdzie w eza- 
sie zaćmienia xiężye nad poziomem znaydować się będzie. 51a 
XCIX. Porównywa się długość cienia xiężyca z odległością 
jego od ziemi. EER obrączkowe, zaćmienie środ- 
kowe. Dochodzi się wielkość przecięcia cienia xięży- 
cowego w odległości xiężyca od ziemi. Fenomena za. 
ćmień słoneczuych ani są jeduocześne ani tcyże samey 
postaci dla różnych mieszkańców ziemi . . . . . 514 
C. Wyrażenie na odległość środków ziemi i cienia xięży- 
cowego. achuje się czas kiedy xiężyc wchodzi i po- 
rzuca ostrokrąg światły, między ziemią a słońcem zajęty. 517 
GL Dochodzi się długość i szerokość jeoyrafiezna miecysca 
w ktoróm początek zaćmienia słońca naypierwiey wi- 


zianym będzie. W ynaleśdź położenie mieyse innych, 
** 
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które bedą widzieć początek zaćmienia, i oznaczyć li- 
niją na powierzchni ziemi, zaymującą wszystkie micy- 
sca gdzie się trafi zaćmienie środkowe, oraz dać czas 
tego fenomenu na różne mieysce . . RI « 019 
CHI. Jak wyznaczyć mieysce leżące na kole S środ. 
ki słońca i xiężyca , które na pewny moment mą za- 
ćmienie wielkości daućy? Wykreślić na kuli sztuczney 
liniją zaymującą wszystkie mieysca, dla których począ- 
tek lub koniec zaćmienia widzianym będzie na poziomie. 324 
CIJI- Wynaleśdź odległość pozorną śrudków słońca i xięży- 
ca na pewny punkt powierzchni ziemi, La poło- 


żenia punktu dziewiędziesiątego - . . . «+ . 800 
CIV- Sposob Delambra otrzymania odległości piech; środ- 
kówssłońca+i xigżyca.. - - e s « os w = + - 538 


CV. Ze znanych pozornych odległości środków słońca i xięży- 
ca wyciąga się czas początku, końca i środka zaćmienia. 556 
CVI. JRysnnek figury początku, końca i środka zaćmienia 
objaśniony przykładem. Naywiększa trwałość zaćmie- 
nia całkowitego i obrączkowego . . . - . . . . 3887 
CVII. Jakie się robią ohserwacye w zaćmieniach słońca, i 
jak znich wyciąga się czas nowiu prawdziwego i różni- 
ca długości mieysc w których ten fenomen był obser- 
wowanym. Poprawka szerokości xiężyca wziętėy z ta- 
blic, i udległości rogów skróconćy przez refrakcyą . 541 
CVII Z obserwacyy początku 1 końca zaćmienia, robionych 
w dwóch mieyscach, których położenie jeograliczne do- 
kładnie jest znane, wyciąga się błąd tablic co do dłu= 
gości, szerokości, parallaxy poziomćy i średnicy pozor- 
ney xiężyca, a mając poprawione tablice dochodzi się 
poprawka długości jeograliczney mieysca gdzie obser- 
wacya początku lub końca zaćmienia robioną była . 546 
CIX. Granice między któremi zaćmienia słońca i xiężyca 
przypaść muszą koniecznie, i drugie za któremi feno- 
mena zaćmień są niepodobne. Period po którym zaćmie- 
nia słonca i xiężyca w, tymże samym wracają porządku %48 
CX Opisanie zaćmienia całkowitego w ogólności. Mieysca 
dla ktorych zaćmienie obrączkowe 1830 r. było zaćmie- 
arad Srodkowem w. s + «96 e so J% . . „ 200 
GXI. Rachunek zakrycia gwiazd stałych i planet przez xię- 
życ, iużycie tych fenomenów do znalezienia długości 
jeograficzney mieysca. Uwagi w robieniu obserwacyy 
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CXII Jak się dochodzi różnica połudmków z obserwacyy 
przeyścia xiężyca przez południki dwóch mieyse. - 204 


ROZDZIAŁ XVIII. 
Przeyście planet niższych przez iarczę słońca. 


CXIII. Peryody w których przypadają przeyścia Wenusa 
przez tarczę słońca . . : +. - . .'. . TEE o: 
"CXIV. Jak się rachuje przeyście Wenusa przez tarczę słońca. 
Odmiana fenomenu na różne mieysca wynikająca z pa- 
rallaxy słońca i Wenusa. . . - +: « « < . « « 56a 
GXV. Wyciąga się zrównanie dające różnicę parallax po- 
ziontych słońca i Wenusa wyrażoną przez różnicę w trwa- 
niu przeyścia Wenusa przez tarczę słońca obserwowa- 
ném na różnych mieyscach. . . . « . . . . . 407 
CXYI. Zastosowanie zrównania dającego różnicę parallax 
słońca i Wenusa do obserwacyy przeyścia W enusa w ro- 
ku 176g robionych; skąd się wyciąga paralłaxa pozioma 
słońca na moment obserwacyi, potćmi parallasa pozio- 
ma średnia, a z niey odległość średnia słońca od wszy- 
sinuga pioner 4. 4 o. . 16 1 0 4 4 + - 595 
GXYH. Oznaczenie mieysc na powierzchni ziemi gdzie 
przeyście Wenusa przez tarczę słońca może bydź ob- 
serwowane, i gdzie te obserwacye naykorzystniey do 
oznaczenia parallaxy słońca służyć mogą . . . . 57 
CXVIII. Użycie obserwacyy przeyścia Wenusa przez tar- 
czę słońca do znalezienia długości mieysca, i du ozna- 


czenia położenia węzła drogi tego planety « - : . Brg 
CXIX. Przeyście Merkuryusza przez tarczę słońca; peryo- 
WYG fenomenów . - r wś s a 1 4 2 =. Ri 


ROZDZIAŁ XIX. 


Ld 

Różne sposoby oznaczenia szerokości jeograficzney miey- 
sca, i kąta jaki czyni południk mieysca z kołem wierz- 
choikowem daném. 


CXX. Wywodzi się wzór dający poprawę wysokości bra- 
sy „mych SBako południka . - . . . . a . o 3i. Biz 
XXI. Ułatwienie dochodzenia poprawek wysokości obserwo- 

wanych kołem powtarzającem Poprawka obserwacyy 
ROR A 5 > ad GT. gość EMŚ; « SR 
CXXII. Oznaczenie biec 


u zegaru przez wysokości odpowia- 
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dające i bezwzględne (absolues) słońca i gwiazd . . bgi 
CXXIII. Przykłady rachunku zrownania zegarn z wysokości 
odpowiadających słońca i wysokości bezwzględnych gwia- 
zAYSDIANPY WZ SETA „r. M. . «+ . 546 
CXXIY. Rozbiór błędów w obserwacyach kołem powtarza- 
jącćm zayśdź mogących aAa a ONE 406 
CZXY. Sposoby ułatwiające znalezienie ensiy w obser- 
wacyi kołem powiarzającém - :.. . . « « + .„ 408 
CXXVI. Sposób oznaczenia szerokości jeograliczney mieysca 
za pomocą lunety południkowćy ustawioney pionowowło 
potudnikaimieysea - „a apaau „3 Ta. « Gogo 406 
CXXVII. Obserwacye dające położenie południka mieysca 
względem danego koła wićrzchołkowęgo . . . . . 416 


*"ROGPZTARM SE. 
Sesłans źwierciadłowy (Sextant de Reflexion)). 


CXXVIII. Skład Sextansa źwierciadłowego i jak się prze- 
zeń mierzy odległość dwóch przedmiotów + . . . 419 

CXXIX. Rozbiór i poprawa różnych błędów w obserwa- 
cyach Sextansem Źwierciadłowym znaydować się mo- 
sacych +8. SNNDECEE -au. 00 42. „Józa 


POCZĄTKI 


ASTRONOMIIL 


ROZDZIAŁ L 


Pićrwsze obserwacye nieba i ich wypadki. 


1. Widok nieba, podział jego na gwiazdy stałe i błąkające się; 


przedmiot nauki -Astronomii 
l 


APT AsrRonomn, równie jak każda nauka przyrodzenia 
jest nauka wyciągnioną z obserwacyi. Obserwowana pewna 
liczba fenomenów daje nam poznać zachodzący między nie- 
J BAY 
mi związek, czyli prawa, podług których jedne wynikają 
z drngich; i to właśnie stanowi naukę, tym pewnieyszą, im 
te prawa z większey liczby obserwacyy wyciacgnione zosta- 
P c A w 
ły, iim dokładnićy ohserwacye robione były; dla tego nau- 
kę Astronomii od obserwacyi nieba poczniemy. 
Stanąwszy w czasie pogodnego wieczora na wyniosłóm 
i otwartóm mieyseu, tak żeby widok na wszystkie strony 
był wolny, postrzeżemy źe niebo, w miarę zmuieyszające- 
go się światła po zachodzie słońca, coraz się większą liczbą 
punktów jasnych pokrywa, punkta te zowią się gwiazda- 
mi któremi zawsze niebo jest pokryte, a których dla bla- 
sku słońca widzieć w czasie dnia-nie mogliśmy. Gwiazdy 
ij 


3 POCZĄTKI ASTRONOMII 

te, rozrzncone po niehie, mogą się poznawać i rozróżniać je- 
dne od drugich, przez różność światła, pozorną wielkość, 
j rozmaite kształty jakie między» sobą robią. 

Jeżeli staniemy tak, że mieysce zachadn słońca bedzie 
na stronie prawćy, zobaczymy ze strony lewóy nowe coraz 
gwiazdy wschodzące, te posuw ają się w kierunku ukośnym, 
podobnie jak słońce podnoszą się, dochodzą pewnóy wy- 
sokości, zniżają się'potóm i zachodzą. Gwiazdy które wscho- 
dzą hardzićy na stronie lewćy podnoszą się wyżóy, dłu- 
żey dla nas są widzialne, i punkt ich zachodu pada da- 
lóy na pravo. 

Z téy prostéy obserwacyi wnieść należy, że słońce, xię- 
życ, i gwiazdy mają bieg rzetelny lub pozorny od wscho- 
du na zachód, Że czas między wschodem i zachodem ró- 
żnych gwiazd jest różny, iże drogi gwiazd, jeżeli nie są 
równoległe, przynaymnićy nie zdają się widocznie między 
sobą przecinać. Następujących nocy tenże sam prawie wi- 
dok nieba zobaczymy; nadto, rozważając i porównywająe 
położenie gwiazd jednych względem drugich, znaydziemy że 
to położenie jest nieodmienne, to jest, że gwiazdy robią je- 
due z drugiemiico do kształtu ico do wielkości statecznie 
też same figury, wyjąwszy małą ich liczbę, które się mieyse 
swoich nietrzymają, ale następnie od jednych gwiazd po- 
suwają się do drugich. Dla tego podzielono niebo na 
gwiazdy state (ćtoiles fixes) nieodmieniające względnego 
między sobą położenia, i gwiazdy błąkające się, planety 
(planètes), które się przenoszą z jednych punktów nieba 
ńa drugie. Liczba planet znanych dzisiay wynosi dziesięć, 
nazwiska i znaki których do ich oznaczenia Astronomo- 
wie używają, są następujące : 


Merkurynsz 5 Uranus JH 
Venus Q Ceres Ç 
Mars Qi Pallas g 
Jowisz H, Juno 5 
Saturn b „ || Westa Ci 


Pićrwsze pięć są gołóm okiem widzialne, i znane były od 
naydawnieyszych czasów. Uranns odkryty przez Herschela 
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13 matca 1781, zaledwo gołóm okiem może bydź dostrze- 
żony. Gztóry ostatnie są bardzo małe, widzieć ich bez 
pomocy dobrych teleskopów nie moźna, dla tego nazwane 
są planetami teleskopowemi. Odkryte zostały : Ceres przez 
Piacego (Piazzi) 1 stycznia 1801 w Palermo. Juno przez 
Hardinga 1 września 1805 w Lilienthal, Pallas i VVesta 
znalezione były przez Olbersa w Bremen, pićrwsza 28 
marca 1802, drnga 29 marca 1807. 

Ruchy planet między gwiazdami stałemi zowią się ru- 
chy lub biegi własne (mouvemens propres). Słońce i xię- 
życ są obdarzone tym ruchem, który w nich łatwo po- 
dobnym sposobem jak w planetach odkryć można, poró- 
wnywając każdego dnia ich położenie z gwiazdami sta- 
temi. 

Uważaymy w czasie wschodu i Żachodu słońca gwiaz- 
dy które je poprzedzają, i te które po nićm idą; po kil- 
ku dniach, gwiazdy które razem prawie wschodziły ze słoń- 
cem, będą wschodzić daleko pierwicy; te zaś które po 
zachodzie tóy gwiazdy dawały się widzieć, zbliżają się co- 
raz bardziey do słońca, i nareszcie gasną w jego promie- 
niach, tak że słońce następnie idąc od zachodu na wschód 
w ciągn roku całe niebo zdaje się przebiegać; coraz inne 
gwiazdy wydobywając się z jego promieni stają się nam 
widzialne, a inne nikną, co nam tłumaczy dla czego w ró- 
źnych porach roku, różny teź widok nieba nam się przed- 
stawia. 

Oprócz słońca, xiężyca, i wyliczonych wyżey dziesię- 
ciu planet, pokazują się czasem na niebie inne gwiazdy 
ruchem własnym obdarzone , światło ich z początku małe 
powiększa się potćm, i doszedłszy do pewnego stopnia, 
znowu coraz bardziey maleje, tak że nareszcie gwiazda 
niknie z oczu naszych. Ciała te jakby przypadkowym spo- 
sobem jawiące się na kuli niebieskiey, przebiegają niebo 
w rozmaitych kierunkach, i są pospolicie otoczone pewną 
materyą świecącą, która odmienia swóy kształt w miarę 
jak te ciała zbliżają się Inb odchodzą od słońca. Nazwano 
je kometami czyli gwiazdami ogoniastemi, z przyczyny roz- 
wlekłego częstokroć światła, które im towarzyszy, i któ- 

m 
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re się ogonem komety nazywa. Ogony te z snbtelncy uto- 
Żone materyi są przezroczyste tauk, Że przez nie gw nazdy wy- 
raźnie widzieć można. 

Oznaczyć dokładnie położenie tych wszystkich ciał nie- 
bieskich, poznawać ich biegi, a ztąd wyciągać inezyć się 
praw którym są poddane, tak iżby z nich można hyło wy- 
rachować mieysca które na przyszłość zaymaować będą, i 
mieysca które dawniey zaymowały, a ztąd przepowiadać 
rozmaite fenomena, które się na niebie jawić będą, docho- 
dzić i oznaczać czas tych, które się juź dawnićy trafiły, 
jest celom nauki Astronomii. — W yraz ten Astronomija jio- 
chodzi od greckiego eoroovonog, który oznacza zaymującego 
się gwiazdami i nauką ich ruchów. Z takiego prac astro- 
nomicznych w vszczegilnienia, łatwo widzieć można, że na- 
uka Astronomii składa się z obserwacyi i z rachunku. Uczyć 
się nam więc wypadnie naypierwiey sposobu robienia ob- 
serwasyi, ażchyśmy przez nie mogli otrzymać pewne wy- 
padki, pewne prawa, które poźniey rachunek rozszerzyć , 
uogólnić, i z nich nowe wyciągnąć może, 


I. Poziom, Poziomoluk, Poludnik. Olszerność wsehodnia i zucho: 
dnią. Obserwacye wschodu i zachodu gwiazd i ich przeyścia 
przez poludnik. 77 ysokość gwiazdy. Ubserwacye te pokazują, 
że koła opisywane przez gwiazdy są równolegle. 

Chociaż niewątpliwą jest rzeczą że wszystkie ciała nie- 
bieskie nie są równie odległe od oka naszego, że jednak 
ich odległości patrząc na nie ani ocenić ani porównać nie 
możemy, wydają się nam wszystkie jak gdyby były osa- 
dzone na wkłęstem sklepieniu niebieskiem, którego oko jest 
środkiem równie od wszystkich a tego sklepienia 
odległym. Bo jak tylko nic nas nie uczy że jedne ciała są nas 
bliższe, a drugie dalsze, tak widocznie źadney nie masz 
przyczyny dla czegobyśmy o ich odległości różne rohić 
mieli wyobrażenia, dla tego niebo wydaje się nam skle- 
pieniem knlistóm, na którćm ciała niebieskie są umieszczo- 
ne, mieysce zaś które zaymujemy, jest środkiem tey po- 
zorney kuli. Koło gdzie ziemia zdaje się dotykać kuli 
niehieskiey, zowiemy Poziomem (horyzont), na nim widok 
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mnicha i ziemi dla nas się kończy. Uważając gwiazdy ku 
północy, postrzežemy , że niektóre z nich: w pewnéy wy- 
sokości są prawie nieruchome, oddalając wzrok od tych 
gw jazd w którąkolwiek stronę, napotykamy gwiazdy opisu- 
jące koła coraz większe, niektóre z nich dotykają tylko 
w biegn swoim poziomu , inne zanurzywsży się na chwilę, 
znown się pokazują i podnoszą. Z tąd wniesiemy, Że gwiaz- 
dy które dla nas zachodzą, odbywają podobny bieg pod 
poziomem, i jeżeli opisywane przez nie koła SĄ równole- 
głe, oś obrotn będzie jedna dla wszystkich kół, i jeden 
jey biegun przypadać mnsi ku północy. 

Przecięcie powierzchui ziemi z pozorną kulą niebie- 
ską, którą w zwyczaynćy mowie zowiemy poziomem lub wi- 
dnokręgiem, będąc co do swego kształtu różne na różnych 
mieyscach, i zależąc wszędzie od mnicyszey lub większey 
nierówności ziemi, i od przedmiotów jey powierzchnią por 
krywających, nie może bydź użytćm w obserwacyach astro- 
nomicznych. Do robienia więc dokładnie tych obserwa- 
cyy, obierzmy taką płaszczyznę, którąbyśmy w kaźdem mie y- 
scn z pewnością oznaczyć mogli, i któraby zależąc od sta- 
tecznego prawa w przyrodzeniu npatrzenego, była nieod- 
mienną na jedno i toż samo mieysce. Doświadczenie uczy, 
że kierunek ciężkości wszędzie jest pionowym do powierz- 
chni wody w spoczynku zostającey; oczywista bowiem 
jest rzecz, Że cząstki wody sile ciężkości ulęgłe, póty 
muszą się ruszać i nie bydź w równowadze, póki nie zro- 
bią powierzchni pionowóy do kierunku w którym ciążą. 
Do tóy właśnie powierzchni, którą w małćy rozległości 
za płaszczyznę uważać można, przywiązane jest nazwisko 
poziomu. Poziom więc w nauce Astronomii, jest to pła- 
szczyzna przechodząca przez mieysce ohserwatora; równo- 
legła do powierzchni wody w spoczynku hędącey, czyli, 
jest to płaszczyzna pionowa do kierunku ciężkości prze- 
dłażona aż do zbieżenia się ze sklepieniem niebieskićm. 
Płaszczyznę tę w kaźdóm mieyscu z wielką oznaczyć mo- 
Żna łatwością, nić bowiem na któréy zawieszony jest cię- 
BU , wskazuje liniją pionową do tćy płaszczyzny; do niey 
więc obserwacye nasze odnosić teraz będziemy. 


6 POCZĄTKI ASTRONOMII 

Ułożmy na otwartóm mieyscu płaszczyznę kołową pro-* 
mienia jakiegokolwiek, rownolegle do płaszczyzny pozio- 
méy za pomoca libelli lub gruntwagi, narzędzi powszechnie 
znanych, naydokładniey płaszczyznę poziomu oznaczających, 
których teorya na wyłożonym wyżćy oparta jest początku, 
i postawmy się w pośrodku tego koła tak, żeby oko obser- 
watora doskonale w jego znaydowało się środku. Nazna- 
czywszy na tak zrobionym poziomie sztucznym punkta 
4, P, D, i punkta B, O, E, oznaczające mieysca wscho- 
dn i zachodu gwiazd obserwowanych, i zapisawszy czas 
pokazania się i zniknienia każdćy w szczególności gwiaz- 
dy, połączny linijami prostemi punkta ich wschodu i za- 
chodu. 

Zastanawiając się nad wypadkami otrzymanych tym spo- 
sobem obserwacyy, widzieć łatwo będziemy, że gwiazda, 
która weszła w punkcie 4, bawiła mniey czasu nad po- 
ziomem niź gwiazda która weszła w mieyscu P, a ta mniey, 
niż gwiazda do któróy należy cięciwa DE, tak że gwia- 
zda Æ widziana była np. przez godzin dziewięć; gwiazda 
P przez godzin dwanaście, a gwiazda D przez piętnaście. 
W ogólności czas bawienia nad poziomem będzie tym krót- 
szy im cięciwa oddalać się będzie bardzićy od punktu G 
ku południowi, i przeciwnie. Jeśli dwie, lub więcóy gwiazd 
wschodzą w tymże samym punkcie poziomu , mieysce ich 
zachodu, i czas bawienia nad poziomem, będą też same. 
Powtórzmy te obserwacye nocy następnych, gwiazdy bę- 
dą nam wschodzić i zachodzić w tych samych punktach 
naszego poziomu, i czas odwschodu do wschodu tuż na- 
stępującego któreykolwiek gwiazdy będzie zawsze godzin 
24. Mierząc łuki -4P, BO it. d. zawarte między cięci- 
wami, znaydziemy je równe, cięciwy przeto -4B, PO, 
DE są między sobą równoległe, linija więc MSIN popro- 
wadzona pionowie do jednóy, będzie pionowa do wszy- 
stkich. Dwie średnice PO, MN, podzielą poziom na czte-, 
ry główne części, a ich końce oznaczą punkta P, O, M, N, 
nazwane punktami głównemi poziomu (Points cardinanx 
de Fhorizon) P jest punktem wschodu, MI południa, O 
zachodu, a WV północy. Łuk poziomu 40 zajęty między 
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punktem południa, a punktem wschodzącóy gwiazdy na- 
va się Poziomo-łukiem tćy gwiazdy (zimut). , 
Poprowadźmy półkole MGN przez *redpicę MN pio- 
nowo do cięciw 4B, PO, DE; ponieważ te cięciwy są 
równoległe i wyrażają przecięcia obrotów gwiazdowych 
z płaszczyzną poziomą, płaszczyzna MGN będzie pionową 
do kół opisywanych przez gw iazdy, i nazywa się Południ- 
kiem (meridien). Obserwnymy na tey nowóy płaszcza 
gwiazdę G, która weszła w punkcie <, znaydziemy że 
czas między jóy wschodem a pizeyscięm przez południk, 
równy jest czasowi między tém przeyściem a zachodem 
tóyże gwiazdy. Oceniwszy kąt MSG na płaszczyznie MGN, 
który jest wysokością gwiazdy, i łuk AP, łatwo nam jest 
znaleśdź kąt MmG pochyłości koła gwiazdy G do pła- 
szezyzny poziomu. Uczyńmy kąt MMSG=h, będzie 


nG Wsih LA aa WRA 
nm dostk—wst.£4f?  dosth—dostz 


ŻYJ 


Sty imG= 


gdzie z=go — 4P=4M=_poziomołukowi gwiazdy. 

Powtarzając obserwacyą i rachunek na rozmaite gwia- 
zdy, kąt ten pochyłości znaydziemy statecznie tenże sam, 
wszystkie więc gwiazdy obracają się po płaszczyznach so- 
bie równoległych, i bieg ich możemy uważać, jako obrot 
kuli niebieskiey, około osi przechodzącey przez nasze oko, 
unoszący z sobą wszystkie ciała niebieskie. (s obrotu 
jest osią wszystkich kół opisywanych przez gwiazdy w bie- 
gu który się obrotem dziennym nazywa, czas bawienia 
gwiazdy nad poziomem zowie się jey dniem, czas jey ba- 
wienia pod poziomem jest jey nocą. 

Gwiazda która wschodzi w punkcie P a zachodzi w O, 
opisuje koło wielkie, które się zowie Rówaikiem (Equa- 
teur) od równości dni i nocy -dla gwiazd które go w bie- 
gn dziennym opisują. -4P zowie się Obszernością wscho- 
dnią gwiazdy wschodzącey w punkcie „4, amplitude or- 
twe, jestto łuk poziomu zawarty między wschodzącą gwia- 
zdą, a punktem wschodu: BO zowie się Obszernością za- 
ehodnią (amplitude occase). Poziomołuk liczy się od pun- 
kin IZ lub N od o? do 180%. Ubszerność gwiazdy jest 
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zawsze dopełnieniem poziomołuku wschodzącćy gwiazdy 
do go? dając znak odjemny obszerności będącćy na pót- 
nocy, jeśli poziomołuk liczymy od punktu poładnia, i wza- 
jemnie. Nim poznamy bliżćy i rozsrzerzymy wiadomości 
nasze o płaszczyznach któreśmy sobie na poziomie sziu- 
cznym i na kuli niehieskiey uważali, zwróćmy uwagę na 
ziemię na którćy mieszkamy, i na któréy obserwacye na- 
sze robimy. Chociaż dokładna znajomość figury ziemi 
przez dokładne tylko obserwacye i pracowite rożnych czę- 
ści jćy powierzchni wymiary, nabytą bydź może, gdy 
jednak fenomena okazujące przybliżoną do prawdy jóy po- 
stać są łatwe do obserwacyi i powszechnie prawie zna- 
jome, i gdy z drugicy strony wiadomość o tćy figurze ro- 
bi wiele uwag wspólnemi niebu i ziemi, dla tego nie wa- 
hałem się o niéy tu mówić pićrwićy nim naukę robienia 
dokładnych obserwacyy wyprowadzimy. 


III. Ziemia jest okrągła. Zaćmienia ziężyca, pokazywanie się 
naprzód wierzcholków przedmiotów odieglych do których się zbli- 
amy, podróże okoto ziemi, i odmiana wysokości gwiazd w ró- 
źnych punktach ziemi dowodzą tey prawdy. 


Gdybyśmy byli w pewnćy od ziemi odległości, figurę: 


jéy widziekbyśmy tak, jak w idzimy figurę słońca, xiężyca, 
i innych ciał niebieskich. Nie mogąc wzrokiem naszym 
objąć jak tylko małą bardzo część powierzchni ziemi, ża- 
dnego wyobrażenia 0 jey figurze mieć nie możemy. Szu- 
kaymy więc w nalurze takich fenomenów, ktorehy od fi- 
gury ziemi zależały, a obserwując je i zastanawiając się 
nad niemi, potrafimy może wyciągnąć jakie wnioski, które 
nam ię figurę poznać dadzą. < naprzód, jeżeli xiężye 
znayduje się w położeniu zupełnie przeciwległóm słońen, 
tak że idące do niego promienie przejęte zostaną przez 
massę ziemi, naówezas cień ziemi padając na tarczę xię- 
Życa robi jego zaćmienie. Obserwując ten fenomen, łatwo 
jest widzieć, że wtenczas kiedy się xiężyc w części tyl- 
ko ponurzył w cień ziemi, świecąca część jego tarczy nie 
jest zakończona liniją prostą, jakby to bydź powinno gdy- 
by obwód ziemi był prostokreślny, ale owszem linija od- 


n "a 
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dzielająca część światłą xiężyca od części zaćmionćy jest 
liniją kołową, którey wypukłość obrócona jest ku stronie 
światłey xiężyca, co mu nadaje figurę podobną do tóy 
jaką ma na dni kilk przed nowiem lab po nowiu. Po- 
dobna postać xiężyca widzimy gdy się on z cienia wydo- 
bywa, i fenomena te w różnych ohserwowane zaćmieniąch 
co do figury cienia są znpełnie sobie podobne, tak że cień 
ziemi na xiężyc rzucony w każdćm położeniu zawsze jest 
okrągły, cień ten więc jest ostrokręgiem lub walcem, a 
zatóm ziemia która go rzuca, musi mieć figurę okrągłą. 

Powtóre: żeglarze oddalający się od brzegów widzą bn- 
dowy i góry zniżające się powoli i nareszcie niknące, tak 
jak gdyby wodą zalane były, z wierzchołka masztu jeszcze 
je na chwilę zobaczyć można. Podobnie ludzie będący na 
brzegu widzą okręt, w miarę jak się oddala, ponurzający 
się w wodzie, niknie naprzod spód okrętu, dalóy maszt, a 
nareszcie jego wierzchołek. Obserwacye te, które we wszy- 
szkich mieyscach są zawsze teź same pokazują widocznie 
że powierzchnia mórz jest wypukła, i przez tę wypukłość 
zakrywa nam przedmioty odległe. Gdyby bowiem ta po- 
wierzchnia była płaską, góra albo wieża od którey się od- 
dalamy byłaby ze wszech stron widziana, aż póki jéy roz- 
miar optyczny dla wielkiey odległości nie stałby się nie- 
znaczny. Podstawa wieży nie zniknęłaby pierwićy jak 
jey wierzchołek; i nareszcie gdy przedmioty dla znacznóy 
odległości zniknęły, nie możnaby już ich było widzieć 
z wierzchołka masztu. 

Potrzecie: Ferdynand Magellan Portugalczyk opuszcza- 
jac oyczyste brzegi skierował swą drogę ku zachodowi, 
natrafiwszy na Amerykę ląd dawniey odkryt$ i nie mogąc 
znależć przeyścia dla kończenia daléy podróży ku zacho- 
dowi, skierował się ku południowi wzdłuż brzegów Ame- 
ryki, objechał ją, i znalazł się na morzu południowóm, 
zkąd do pićrwszego wróciwszy kierunku trafił na wyspy 
Moluckie. Odtąd okręt jego płynąc zawsze ku zachodo- 
wi znalazł Europę i wszedł do porin z którego wypłynął, 
od któresoby się ciągle oddalał gdyby ziemia była płaską. 
Dzisiay kiedy tysiące okrętów w różnych kiernukach bez- 
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przestannie po wszystkich krąży oceanach, podobne po- 
dróże siaty się ezęstemi, tak że o kulistcy figurze ziemi 
Żadney mieć nie można wątpliwości. 

Nareszcie odmiana wysokości południkowćy gwazął sta- 
łych, uważanych z różnych punktów powierzchni ziem- 
skiey, nie może bydź inaczćy pojętą, tylko w przypuszcze- 
min Że ziemia ma figurę okrągłą. Jakoż kiedy się posuwa- 
my w kierunku jednym zp. ku południowi, czy to namo- 
rzu, czy na lądzie, gwiazdy na stronie południowćy pod- 
noszą się coraz wyżey, i łuki ich obrotu dziennego będa- 
ce nad poziomem stają się coraz większemi, nadto poka- 
zują się gwiazdy nowe których pierwiey nie widzielismy, 
gdy tym czasem gwiazdy będące na północy coraz się zni- 
Żają zupełnie w tym stosunku jak się od nich oddalamy, 
coby nigdy bydź nie powinno, gdyby ziemia była płaską, 
owszem dla wielkiey bardzo gwiazdodległości wysokość 
ich zostaćby zawsze powinna taż sama (2 

Z takowych obserwacyy wnieść nam nareszcie wypada, 
że wody i ląd formują massę okrągłą, do niczego nie przy- 
czepioną; czyli że ziemia jest okrągła i odosobniona w prze- 
strzeni świata. Dokładne rozmiary i obserwacye pokaza- 
ły ile się ona różni od doskonałey kuli, ale o tém poźniey 


mówić będziemy. 
IV. Jak się oznacza położenie gwiazdy względem poziomu. 


Jeżeli ziemia jest doskonałą kulą, za jaką ją tymcza- 
sem uważać będziemy, linija kierunku ciężkości przedłu- 
żona myślą przeydzie przez środek ziemi; przeciągniona 
w górę i w doł do sklepienia niehieskicgo nazywa się li- 
niją wierzchołkową, koniec jey górny na niebie zowie się 
Zenit (Zenith), punkt przeciwny z dsugiey strony nieba 
nazywa się Nadyr (Nadir). Koło przechodzące przez li- 


(+) Gdyby ta odmiana w wysokości gwiazd stałych wypadała 
z niewielkićy ich od ziemi odległości, odmiana ta musiałaby 
bydź rożna dla różnych gwiazd, i nie mogłaby zupełnie odpo- 
wiadać stosunkowi oddalenia się. 
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niją wierzchołkową jest pionowe do poziomn, i zowie się 
kotem wierzcholkowćm (cercle vertical, Na niem mie- 
rzy się odległość gw iazdy od zenit i od poziomn. Łuk ko- 
ła wierzehołkowego zajęty między gwiazdą a zenit, zowie 
się odległoscią gwiazdy od zenit. Ponieważ linija wierz- 
chołkowa jest osią poziomu, zenit jest o go stopni odległy 
od poziomu, w ysokość gwiazdy jest dopełnieniem ndległo- 
ści od zenit do go stopni i wzajemnie. Łuk poziomu za- 
warty między poładnikiem i kołem wierzchołkowóm prze- 
chodzącóm przez gwiazdę jest poziomołukiem tey gwiazdy, 
Poziom prowadzony przez mieysce obserwatora zowie się 
poziomem fizycznym (horizon visuel ou physique), prowa- 
dzony równolegle do pierwszego przez środek ziemi zowie 
się poziomem umysłowym (horizon rationnel). Poziom fi- 
zyczny dzieli kulę nicbieską na dwie połowy w idzialną i 
niewidzialną, wszystko co jest nad poziomem jest dla nas 
widzialne, wszystko co jest pod poziomem jest dla nas 
ukryte. Łuki dzienne gwiazd są nad poziomem, łuki ich 
uocne są pod nim. Jak linija wierzchołkowa tak i poziom 
jest stateczny dla jednego mieysca, "óżny zaś dla mieysc 
różnych, tak że przechodząc z mieysca na mieysce, i liniją 
wierzchołkową i poziom odmieniamy, lecz że linija wierz- 
chołkowa jest taż sama dla dwóch przeciwległych punktów 
powiórzchni ziemskiey przez które przechodzi, poziomy 
tych dwóch punktów są tegoż samego położenia. Koło 
małe prowadzone przez gwiazdę równolegle do poziomu 
zowie się almikantarat (almicantarat). Mając znaną wy- 
sokość czyli almikantarat gwiazdy i jóy poziomołuk mamy 
znane położenie tćy gwiazdy względem poziomu. 


V. Ródwnoleźniki niebieskie, równik, jego bieguny, położenie gwiazd 
względem równika. 

Koła które w obrocie dziennym opisują gwiazdy nie 
przechodzą przez środek pozornóy kuli nieba, ich bowiem 
płaszczyzny w różnych punktach oś wspólną przecinają, są 
to więc koła małe, jedno tylko z nich, którego płaszczy- 
zna „przechodzi przez środek kuli, jest kołem wielkićm i 
zowie się rówzukiem (Equateur). Wszystkie inne koła opi- 
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sywane przez gwiazdy zowią się równoleśnikami niebie- 
skiemi (paralleles célestes). Rownik jako koło wielkie 
przecina się z poziomem na dwie równe części, gwiazdy 
zatóm będące na równiku tyle czasu bawia pod poziomem, 
co nad poziomem, czyli ich dzień i noc są równóy długo- 
ści. Linija przecięcia poziomu i równika, zowie się liniją 
wschodn i zachodu. Oś obrotu dziennego, albo os świata 
jest osią równika, końce tey osi na niehie są jego bieguna- 
mi, które się jeszcze nazywają biegunami świata. Pochy= 
łość równika do poziomu, czyli wysokość równika, jest do- 
pełnieniem pochyłości osi świata do poziomu czyli wyso- 
kości bieguna. Równik dzieli kulę niebieską na dwie ró- 
wane części, północną i południową, bicgum będący na stro- 
nie pierwszey nazywa się północnym (póle arctiquc), na 
stronie drugiey zowie się biegunem południowym (póle 
antarctique): odległość gwiazd od równika zowie się zbocze- 
niem gwiazd (Declinaison). Zhboczenie jest połnoene (Bo- 
rćale) lub południowe (australe), podług tego jak gwiazda 
znayduje się na połkuli półnoenćy lub południowćy. Po- 
prowadźmy płaszczyzny kół wielkieh przez bieguny świata; 
koła te będąc pionowe dorównika służyć będą do mierze- 
nia zboczeń gwiazd, i dlatego koło wielkie przechodzące 
przez biegun równika nazywa się Řołem zboczeń (Cercle 
de déclinaison). Łuk koła zboczeń zawarty między równi- 
kiem a gwiazdą jest zboczeniem gwiazdy, łuk tegoż koła 
zawarty między gwiazdą a biegunem jest odległością gwia- 
zdy od bieguna która jest dopełnieniem zboczenia do go”. 
Zboczenie tak jak wysokość liczy się od zera do go”. Je- 
żeli weżmiemy jaki punkt równika za zero, kąt w biegunie 
świata zawarty między kołem zboczeń przechodzącem przez 
punkt zera, a kołem zhoczeń przechodzącóm przez gwiazdę, « 
zowie się wznoszeniem się prostćm gwiazdy (Ascension dro- 
ite). Punkt równika, który Astronomowie wzięli za zero, 
jestto punkt równonoeny wiosenny, jeden z dwóch przecięć 
równika z ekliptyką, czyli pozorną drogą słońca, jak to 
poźniey widzieć będziemy. Łuk równika zawarty między 
dwóma kołami zboczeń jest różnicą we wznoszeniu się pro- 
slém dwóch gwiazd przez które koła zboczeń przechodzą, 
I 
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yI. Południk, jego oś i bieguny. (rorowanie gwiazd. JF ysokość 
równika. IP yrażenie poziomołuku wschodząccy gwiasdy przez 
funkcyą jey wysokości południhowćy. Łuk połdniowy. Gwiazdy 


kolobiegunowe. 
/ 


Jeżeli koło zboczeń przechodzi przez zenit, staje się wten- 
czas razem kołem wierzeliołkowóm, i przybićra nazwisko 
Południka (meridien). Południk tedy jest koło wielkie 
pionowe do rówsiika i poziomu, oś jego leży na przecięciu 
tych dwóch płaszczyzn, i jest liniją wschodu i zachodu, 
końce tey linii są jego biegunami. Koła dzienie i nocne 
równika i wszystkich kół równoległych podzielone są przez 
południk na dwie równe części, tak że gwiazdy przycho- 
dząc do południka nad poziomem są w połowie dnia swo- 
jego, iw naywiększey wysokości, moment ten zowie się 
górowaniem gwiazd (culmination). Czas przeyścia gwiazdy 
przez południk pod poziomem jest naywiçkszėm pograże- 
niem i środkiem jćy nocy. Niech OZQ (lig. 2) wyrażą 
koło południka, S środek kuli, Z zenit, P biegun półno- 
cny, P biegun południowy. _4Q jest przecięciem równi- 
ka z południkiem (jestto rzut pionowy równika na pła- 
szezyznę południka). Kąt .4SO jest wysokością równika 
i wysokością południkową gwiazdy opisująacey w biegu 
dziennym równik, kąt tenjest równy pochyłości płaszezy- 
zmy równika i wszystkich równoleźników do poziomu, jak 
to zrównanie $ 2 pokazuje, gdzie mamy: 


wst/ 


aiy pochy = sty F=- "t 
ip y 5 dost 4 — dost Z 


JRE nosi Ry On aamó. „sił e 
ponieważ poziomołuk gwiazdy równikowćy =90°, (fig. 1) 
dost Z=o. Hzzh. 

r. u 4 A b zz | > . . . > r . 
M) ysokość tedy gwiazdy jakieykolwiek będącćy na równi- 
ku, wzięta w czasie jóy przeyścia przez południk, daje 
pochylenie równika, a ztąd odlcyłość zenit od bieguna, al- 


bowiem ZP=AO, tak jak 44=PI= podniesieniu bic- 


guna nad poziom. 


Linija 07 jest liniją południową: punkt O jest puns 
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ktem południa, punkt Z punktem północy: są to bieguny 
świata przeniesione na poziom mićysca. Niech Æ oznacza 
punkt gwiazdy na południku; łuk OÆ wyrażać będzie wy- 
sokość jóy południkową, ponieważ ta wysokość, mnićyszą 
jest niż wysokość gwiazd równikowych, poziomołuk jey 
w czasie wschodu będzie także mnieyszy. 4 wywiedzio- 
nego bowiem pod $ 2 zrównania, 


wst% 


styf=———— ———— 
y dost 4 — dost £ 


łatwo jest wyciągnąć wartość na dost% przez funkcyą h, 
i uważać, jak za odmianą h, odmienia się Z. 
Jakoż : 
sty Z dost £— dost Zsty L= wst A. 


wst. J dost kh —wstA dost Z 
wst. Z 


dostz = dost k— wst,h dosty Z= 


wst(J—A) 


lost Z= L= 
E wst 


+ 


Widzimy, Że poziomołuk wschodzącéy gwiazdy tym jest 
większy, im wysokość jest większa, i że Z nie może bydź 


=90°, tylko kiedy hæ ; jesli A= 0 
dost Z=1, Z=0. 


Gwiazda w biegu dziennym coraz poziomołak swóy odmie- 
nia, dla oznaczenia jęgo prowadzi się jakeśmy mówili ko- 
ło wierzchołkowe, a łuk poziomu zawarty między połu- 
dnikiem i kołem wierzchołkowem prowadzonćm przez gwia- 
zdę jest poziomołukiem gwiazdy. Pozionołuk tedy gwia- 
ady w czasie jóy przechodu przez południk jest zero. 
Uważając figurę 2 jako rzut pionowy półkuli niebieskićy 
na płaszczyznę południka, linije ZF, BIZ it. d. będą rzu- 
tami pionowemi kół równoległych. Livija ÆM jest rzu- 
tem części półkola, która się zowie Łukiem pól-dniowym 
(arc semi-diurne), tuk MIF, jest łukiem Połowy nocy (arc 
semi-noctuvne). Ponieważ linija J/Z jest mnieyszą od MF, 
łuk półdniowy i dzień tey gwiazdy krótszym jest niżeli jéy 
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noc: przeciwnie dzień? gwiazdy BD jest dłaższym od jćy 
uocy. Ponieważ zaś „4S=SQ dni i nocy gwiazd beda- 
Bach na równiku uważane z jakiegokolwiek bądź mieysca, 
są sobie równe. | y 

Uważając gwiazdy między zenit a południem łatwo jest 
widzieć, że ich wysokość tym bardzićy się zmnićysza, im 
więcćy się odd alają od bieguna północnego, i jeżeli ta odle- 
głość równa jest PO, gwiazda w czasie przeyścia przez po- 
łudnik będzie na poziomie, czyli jóy wysokość będzie ró- 
wna zero; gwiazdy zatem których odłegłość od bieguna 
północnego równa jest lub większa od go?-|- odległość bie- 
guna od zenit, nigdy dla nas nie weydą. Przeciwnie gwia- 
zdy B, cały równoleżnik BI leży nad poziomem, gwia- 
zda więe ta nigdy dla nas nie zaydzie. WV ogólności, gwia- 
zdy których odległość od bieguna północnego mnieysza jest 
od wysokości tegoż bieguna nad poziom mieysca, nigdy dla 
tego.mieysca nie zaydą. Naypićrwszą z tych gwiazd będzie 
ta którćy odległość od bieguna północnego równa jest wy- 
sokości tegoż bieguna, jak to łatwo jest widzieć i na figu- 


rze, i ze zrównania: 


wst (7—5) 


dost Z— 
wst. 


czyniąc bowiem w tém zrównanin 
Z=180° 


otrzymamy zrównanie na gwiazdę która w czasie kiedy 
jest na poziomie, znayduje się razem na południku ze stro- 
ny północney 
1 — St (I—h) 
w st. Z 


h=: 


Z.boczenie więc tey gwiazdy równe jest Z czyli wysoko- 
az” nika nad poziom. Inne gwiazdy, które są jeszcze 
iższe bi jak wiaze j i sci 
< ae jak zp. gwiazda v mają dwie wysokości 
ofuu Li 4501 I į 
p nikowe pl i zI. Przóyście gwiazdy przez punkt 
v nazywa si "zdyścI. S ozé íiri 
ywa się Przóyściem wyśszćm (passage supérieur), 
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przechód zaś pod biegunem w punkcie z zowie się Przóy- 
ściem niższćm (passage inférieur). Mamy tedy gwiazdy je- 
dne, które nam nigdy nie wschodzą, i drugie które niając 
odległość biegunową równą lub mnićyszą niż wysokość bie- 
guna, nigdy nie zachodzą, jedne i drugie zow ią się gwia- 
zdy nieząchodzące albo Kołobiegunowe (Etoiles circom- 
połaires). Obserwacye przechodn gwiazd przez południk, 
ich wschodu i zachodu, pokazują, że dzień czyli część wi- 
działna równoleżników opisywanych w biegu dziennym po- 
dzielona jest przez południk co do czasu na dwie równe 
części, obserwacye przechodów wyższych i niższych gwiazd 
kołobiegunowych dowodzą że południk dzieli cały czas 
ich obrotu na ,dwie równe połowy, to oczewiście prowa- 
dzi nas do wniosku, że obrot ten odbywa się ruchem je- 
dnostaynym. W nause Astronomii przypuszczamy wszę- 
dzie jednostayność w biegach gdzie żadna nierówność nam 
się nie jawi, aż „póki jakie fenomena lub obserwacye nie- 
równości téy postrzedz i poznać nie dadzą; lecz że jedno- 
stayność biegu dziennego nieba jest rzeczą bardzo ważną, 
należy nam ją przez pewnićysze wyprobować obserwacye, 
do tego potrzeba nam piórwićy poznać narzędzia jakie 
się do robienia dokładnych obserwacyy używają. 


-mon 


ROZDZIAŁ II. 
Opisanie ważnieyszych narzędzi astronomicznych, 
sposoby ocenienia i poprawienia ich błędów, 
oraz ich użycie do robienia obserwacyy. 


VIL Co jest czas? Dzień gwiazdowy i jega podział. Skład i teo- 
rya zegarów. Wa czem zależy jednostayność ich biegu? Różne 
sposoby kompensacyi pendułów, 


Ponieważ się chcemy przekonać o jednostayności obro- 
tu kuli niebieskićy, oczywista więc jest rzecz, że do tego 
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mieć powinniśmy narzędzie jak naydokładnićy czas wy- 
mierzające. Wyobrażenie czasu rodzi się w nas z obser- 
wacyi różnych fenomenów jedne po drugich odbywających 
się. Obserwując dwa fenomena 4 i B, jeżeli widzimy, że 
między początkiem i końcem fenomenu „4, fenomen B po- 
wtórzył się pięć razy, w nosimy, Že czas na odbycie się fe- 
nomenu 4 jest pięć razy dłuższy, jak fenomenu B, itym 
sposobem nabywamy w yobrażenia czasu w jakim się uskn- 
tecznia fenomen 24. Dla mierzenia czasu powinnismy upa- 
trzyć w przyrodzeniu, lub sztucznie zrobić fenomen, któ- 
regoby czas trwania był zawsze tenże sam, kiedy go tyl- 
ko powtórzyć zechcemy; czas trwania tego fenomenn ozna- 
czy pewną chwilę, która porównana z innemi, da nam wy- 
ohrażenie i miarę czasu, w jakim się inne odbyły zdarze- 
nia. Ńaybardziey nam dający się czuć fenomen w przy- 
rodzeniu jest obrót nieba około ziemi, bo nam sprowadza 
dzień i noc koleją. Przeciąg ten czasu, który się nazywa 
dniem gwiazdowym, dzieli się na 24 godziny, godzina na 
G60', minuta na 60”. Napełniymy jakiekolwiek naczynie roz- 
ciekiem, któryby utworem umyślnie na to zrobionym mógł 
z niego wybiegać; jeżeli rozciek w przeciągu dnia gwiazdo- 
wego wybiega 24 razy z naczynia, oczywista jest, Że trwa- 


dż A a . t ih są ja: 
łość takowego wybieżenia mierzyć nam będzie z Część dnia 


gwiazdowego, czyli jednę godzinę. Dawnićy nie zwano in- 
nego sposobu mierzenia czasu, jak tylko przez wybieganie 
z naczynia piasku lub jakiego płynu, którego ilość zacho- 
wując zawsze jednostayną, otrzymywano blizko jednostay- 
ny przeciąg czasu; narzędzia te zwane są Klepsydry (Glep- 
sydres). Łatwo jest widzieć niewygody i niedoskonałości 
przywiązane do takowych narzędzi. 

Wystawmy sobie koło (fig. 3) mogące cię obracać wol- 
no około osi swojóy. Ciężar P, zawieszony na sznurze 0- 
kręconym na walcu, spadając, ruch kołu m nadaje, ale 
ruch ten, chociaż go tak powolnym, jak sami chcemy, 
uczynić možna, wcale nie będzie jednostaynym: ciężar bo- 
wiem biegąc ruchem przyspieszonym, szybkość kręcącego 
się koła coraz powiększać musi. Zapobieżono temu wstrzy- 

5 
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mując bieg koła, a przezto niszeząc za każdym razem na- 
bytą szybkóść. Niech ¿Æ wyobraża pręt metallowy ma- 
jący na końcu dolnym ciężar AZ, pręt ten przyczepiony 
W punkcie l do pręta poziomego la, może się za nadaniem 
mu ruchu wahać około punktu zawieszenia, wciągając w ten 
ruch walec ła oparty w punktach Æ ia, z którym nie- 
rozdzielnie jest złączony. Gdyby tarcie i opór powietrza 
nie niszczyły ciągle nadanćy wahadła siły, wahadło to 
wiecznichy się ruszało i liczbą koltysań swoich czas mie- 
rzyćby nam mogło: gdyż wahania się te jak wiemy są je- 
dnoczesne, nawet wtenczas kiedy nie są równe, byleby 
kąty oddalenia się wahadła od liuii piozowey były bar- 
dzo małe. Lecz w rzetelnym rzeczy stanie ruch tea dla 
tarcia i oporu powietrza trwać ciągle nie może; obaczy- 
my zaraz jak łącząc takowe wahadło z kołem poruszanóm 
spadającym ciężarem zyskano bieg jednosiayny. 


Przy punkcie ZY są dwie zaczepki M, N6 zakrzy- 
wione w punktach b i b; wahadło przychodząc do pun- 
ktu Z zaczepia jedną z nich za ząb kręcącego się koła, i 
wstrzymuje go na chwilę; lecz że koło było w biegu, ząb za- 
czepiony nadaje część siły wahadłu, i nagradza to co stra- 
ciło przez tarcie lub opór powietrza, wahadło powraca 
nazad, i uwalniając ząb koła, wznosi się nabytą szybko- 
ścią do punktu I’, gdzie zaczepka druga zapada podobnie 
za ząb następujący 1 bieg wstrzymuje. Ztąd widzimy że 
w przeciągu przechodu wahadła z położenia /Ł do /Æ£' i 
znowu z tego położenia do ZŁ też same zawsze działają 
siły; fenomena tedy jednostaynie się odbywają, i chwile 
wszystkie między sobą są równe. 

W rysunku do tego opisania przyłączonym, koło m i 
oś al są na płaszczyznie papićru, na płaszczyznach zaś 
pionowych do nićy leżą zaczepki Nb i NW, jako teź dro- 
ga odbywana przez wahadło. Długość pręta wahającego 
się jest dowolna, lecz jeżeli chcemy aby czas przeyścia 
wahadła od Z do Z. czyli, co to samo jest, aby spadnienia 


następne zębów wskazywały nam chwilę równą: 5 
+00 
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4 dnia gwiazdowego, czyli równą jednóy sekundzie gwĘ1az- 
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dpowéy s dlugość, pręta pow inna hydź na Wilno 440,80 lin. 
stopy pwys. (Jeogr. J. Sniadeckiyggo k. 166). Ciężar Ł 
nazywa się soczewką, gdyż zazwyczay dla łatwieyszego 
Pozdzielonia powietrza kształt ma soczewki. Jeżeli do koła 
zu mającego zębów 60, dodamy inne dwa, którychhy obroty 
były jednego 60, a drugiego 1440 razy pow olnićysze niżeli 
koła m, i na osiach kół umieścimy skazówki oznaczające 
hiegiem swoim godziny, minuty, i sekundy, będziemy mieś 
wszystko co stanowi zegary, jakie dzisiay są używane, wy- 
jąwszy że w nich postać i umieszczenie zaczepek jest mniey 
więcóy różne, ale teorya na którćy się użycie ich zasa- 
dza, zawsze taż sama. 

- Bieg opisanego tu zegaru póty będzie jednostayny , pó- 
ki z odmianą temperatury nie odmieni się długość wabadła. 
Jakoż jeśli wahadło stanie się wp. dłuźszćm przez ciepło, 
dinższego potrzebować będzie czasu do przeniesienia się 
z punktu Z do Z, chwile wahania się zegarn nie będą ró- 
wne,i będą się miały na łuki bardzo małe, jak pierwiastki 
drugiego stopnia z długości wahadła, 

Zrownanie na trwałość wahań jest 


NE 
5 


Gdzie T wyraża czas całkowity jedncy oscyllacyi, æ sto- 
sunek obwodn do średnicy, a długość wahadła, a g siłę 
ciężkości różną na różne mióysca powierzebni ziemskićy, 
który dzielność na Paryż wyraża się przez g”,8088. Se- 
kundy tody wskazywane na zegarze odmieniając się za od- 
miang temperatury nie będą jednostayney długości, Tym 
sp obem bieg zegaru ciągłym podlegdby odmianom, gdy- 
by nie znaleziono sposobu zapobieżenia tóćy nieprzyźwoi- 
tości, 
nych EF KI koja H', AD, i cztórech miedzia- 
Reni. KA Í > WE punkt S jest punktem zawie- 
ymy, że pręt Żelazny długości Z, w tempera- 


KUEZE topnielacer 
Priejącego lodu, rozszerza się na każdy stopień o 
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ilość z swojćy dłngości, czyli o nZ; w temperaturze ż 
przedłużeńe jego wyrazi się przez nt. L. Podobnie jeżeli pręt 
miedziany przedłuża się na kaźdy stopień o ilość mp. m 
swojćy długości, przedłużenie się całkowite w tempera- 
turze ź pręta tyleż długiego,ile żelazny , wyrazi się przez 
mt-L, 

Jeżeli się temperatura podnosi, pręt żelazny 4D prze- 
dłuża się, i punkt D zmiży się o ilość nt..4D), zaczóm 
póydzie zniżenie się punktu Æ. Punkt Æ spadając cią- 
gnie za sobą punkt F, lecz z drugićy strony pręt miedzia- 
ny ÆF rozszerza się w górę i punkt ten podnosi, tak, 
Że odmiana w położeniu punktu F. będzie równa różnicy 
tych dwóch skutków, to jest =zt..4D—mt.EF; punkt 
G o tyleż się odmieni. Odmiana położenia punktu Æ jest 
summą odmiany punktu 6 i przedłużenia się, pręta mie- 
dzianego GH, równa więc będzie zt..40—mt,LF<>nt. GH= 
odmianie w położeniu punktu 7; podobnie gdy pręt ZK 
przedłuża się o mt.IK, odmiana punkin Æ wyrazi się 
przez nt..4D—mt.EF--nt.GH— mt.IK; cały ten sku- 
tek wpłynie na odmianę położenia punktu r i punktu R. 
Nadto pręt rR przedłużając się ściąga punkt R na dół 
o ilość nz.r R; dodawszy więc jeszcze do tego zł. SC, 
przedłużenie się pręta SC; cała odmiana w położeniu pun- 
ktu R wypada 


nt(SC+4D-+ GH-+-r R) — mi (EF--IK). 
Jednostayność biegn zegaru zależy na tém, aby punkt R 


jako środek wahania się hył zawsze w równćy odległości 
od punktu zawieszenia, do tego potrzeba aby 


ni (SC-- AD --GH+-rR)—mt(EF--IK) było równe zero. 
Ztąd 


m _SC+AD+GH+rR_a 
"= BFĘIK ka i 


Idzie o znalezienie długości cztćrech prętów Żelaznych i 
dwóch miedzianych , którychby summy były między sobą 
w stosunku m: Jeżeli wahania się pręta mają bydź ró- 
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wne każde jednećy sekundzie czasu gwiazdowego , pręt SR 
w Wilnie jakeśmy mówili, powinien bydź długi na 440,80 
linii st. par. Oznaczmy tę długość przez p. 


SR=SC+-(4D— EF)+(GH— IK)--rR=- 
—S0-AD+GH--rR—(EF+ TK)=a—e. 


p=a— ct... (2). 


Ze zrównań (1) i (2) łatwo wyciągniemy aic, to jest sum- 
mę długości prętów żelaznych i miedzianych; jakoż 


r KIL 


Tmn ~ m—n 


Opuściliśmy w naszym rachunku pręty będące ze*strony 
prawóy, ale łatwo jest widzieć, że ich uwaga, ani nasze- 
go rozumowania nieodmienia, ani też wpływa na ilość o- 
trzymanych wypadków, 

W niektórych zegarach do pręta CR przydany jest ró- 
wnoległościan acfb (lig. 5) złożony z dwóch sztab metallo- 
wych nierówną mających sposobność rozszerzania się; szta- 
ba ej mająca sposobność mnićyszą powinna bydź na wierz- 
chu drugićy; do tych sztab przyłączone są dwa ciężary O 
i Q; pręt CR i sztaba ef może bydź żelazną, a sztaba ab 
miedzianą. Skoro dla podniesionćy temperatury .pręt CR 
przedłuża się, punkt R oddala się od punktu C, ale z dru- 
gićy strony sztaby ef i ab przedłużają się także, lecz że 
sztaba Żelazna przedłuża się mnićy niź miedziana, a koń- 
ce ich mocno są z sobą złączone, kształt sztab musi z li- 
nii prostćy przeyść na figurę łuku, gdzie sztaba ab jest 
zewnętrzną. Ztąd wypadnie koniecznie podniesienie się 
ciężarów Ọ i O, a przez to podniesienie się środka cięż- 
kości. Jeżeli temperatura spada, pręt CR skraca się, isro- 
dek ciężkości podnosi się, ale za to sztaby wychylają się 
w stronę przeciwną, i zniżając ciężary Q i O, zniżają 
punkt A. 

W wielu obserwatoryach, szczególnie angielskich, wa- 
hadło zegarn ma u spodu walec napełniony żywóm srć- 
brem, jakto fig. 6 wystawia, jeżeli pręt przez ciepło roz- 
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szerza się, żywe srćbro pastępuje w górę, i podnosi opa- 
dający środek cigźkości, i na odwrot: Wreszcie rozmaite 
są sposoby zapobiegania, aby środek ciężkości (*) położe- 
są spos y I 5 papy ę l ks 
nia swojego względem punktu zawieszenia nie odmieniał, 
ale opisanie ich szczegółowe mićysca tu znaleźć nie może. 
Pióćrwszy i ostatni z wyżey opisanych naypospoliciey są 
używane. 


VIII. Cel teleskopów. Teleskop holenderski, Teleskop astronomi- 
czny. Lunety niekolorujące (achromariques). Teleskop (iregorcgo. 
Teleskop Newtona, Cassaigrain, i Herschela, Powiększanie Te- 
leskopów ma swoje granice. Gel mikrometrów, tojesi nici w ogni- 
sku lunet będących. 


Teorya teleskopów właściwie należy do optyki, prze- 
to ją tylko pokrótce tu wyłożymy. 

Celem teleskopów jest zaprzód wystawić obraz przed- 
miotu pod kątem widzenia większym od kąta pod którym 
się pokazuje sam przedmiot, co się nazywa powiększeniem 
(amplification); powtóre: nadadź obrazowi zakończenie wy- 
rażne; połrzecie, czynić widzialnemi te przedmioty, które 
dla wielkićy odległości, lub słabego światła gołćóm okiem 
widziane bydź nie mogą. Za pomocą teleskopu, który po- 
większa 200 razy, możemy widzieć xiężyc pod kątem 200 
razy większym, zupełnie tak jak gdybyśmy 200 razy bli- 
żey jego byli. Szkło teleskopu obrócone do przedmiotu 
formuje w mićysen zwanćm ognisko (foyer), obraz przed- 
miotu, który się za pomocą szkła wypukłego podług upo- 
dobania powiększać może, tak jak się powiększają wszelkie 


(*) W wyrażeniu długości wahadła uważaliśmy odległość pun- 
ktu zawieszeuia od środka ciężkości, właściwie mówiąc, należy 
uważać odległość punktu zawieszenia od punktu który się zowie 
środkiem wahania się (centre d'oscillation) , i ta odległość po- 
winna pozostać nieodmientą, wszakże to rozumowania naszego 
nie odmienia, gdyż w wabadłach zegarowych środek wahania się 
jest blisko pod środkiem ciężkości i razem z nim podnosi się 
i opada, (Mecan. de Poisson $ 372). 
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z przedmioty przez takowe szkło uważane; i ta jest teorya 
kopów- . 

BE akopy do widzenia prze sniotów odl eWGL, są dwo- 
jakie: jedne w których malują się obrazy tychże przed- 
miotów przez promienie złamane za pomocą szkieł, i te na- 
zy wają się dyopiryczne (lunettes dioptriques); drugie w któ- 
rych się obrazy rzeczy malują RĘCE promienie odbite za 
pomoeą zwierciadeł, i te nazywają się katoptrfegne (lunet- 
tes catoptriques), alho teleskopy zwierciadlane (télescopes 
à miroir). Piérwszego rodzajn są dwa gatunki: jeden na- 
zwany teleskopem holenderskim, zawiera w sobie dwa szkła, 
z których jedno albo z obudwóch stron wypukłe, albo pła- 
sko-wypukłe obrósone jest da przedmiotu, i „AŻ szkłem 
przedmiotowóm (Lens ohjecliva), drugie w klęsto-płaskie, 
nazwane szkłem okowóm (Lens ocularis). VV tym telesko- 
pie przedmioty pokazują się co do swego położenia tak jak 
są rzeczywiście. 

Drugi gatanck teleskopów dyoptrycznych jest ten, któ- 
ry astronomicznym nazywają jaki nam (lig. 7) wystawia: 
złożony on jest z dwóch szkieł? Æ i B z obu stron wypu- 
kłych, z których pićrwsze jest przedmiotowóm, drugie oko- 
wém, oha te szkła mają wspólną os Æ®B, ich ogniska przy- 
padają w tómże samćm mićyscu gdzie się przedmiotu POR 
obraz pgr malnje wywrotnie tak, że oko patrząc przez 
szkło B widzi ten obraz odmałowany na wspak. Uhcąc 
przez ten teleskop widzieć przedmioty ,tak jak są rzeczy- 
wiście, potrzeba jeszcze dwa szkła przydadź, jak się to ro- 

hi w lumetach do przedmiotów ziemskich. Wszakże tako- 
we przydanie zmnićysza wyrażność obrazu gdyż wiele pro- 
mieni traci się przechodząc przez znaezną szkieł liczbę, 
'fak w teleskopie holenderskim, jak i astronomicznym wiel- 
kość przedmiotu przez nie widzianego, jest w stosunku pro- 
stym odległości ognisk szkieł przedmiotowych, a w stosun- 
ku odwrótnym odległości ognisk szkieł okow ych, i dla te- 
go długość zbytnia tych teleskopów, ktorą im dają dla zwię= 
kszenia przedmiotn, jest jedną z niewygód przywiązanych 
do tego narzędzia. 


Naywiększą dotąd było przeszkoda do wydoskonalenia 
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lunet, nierówne łamanie się promieni różnego koloru, ja= 
koż w lunecie zwyczaynćy obrazy przediniotów są 0t0cz0- 
ne kolorem tęczy; ztąd wypada, że ognisko lunet staje się 
nie pewne, a przedmioty źle zakończone. Newton, Euler, 
Jan Dollond, sławny optyk i artysta, chcąc zapobiedz ta- 
kowym nieprzyzwoitościom, myśleli nad roźnemi sposoba- 
mi zebrania rozłamanych promieni różnego kolorn w je- 
dno: co też pożniey szczęśliwie do skutku przywiedziono. 
Euler pićrwszy uważając, że promienie rysujące obraz 
w ku naszóm nie rozdzielają się na promienie kolorowe 
chociaź się tam łamią, wuiosł przeciwko zdaniu Newtona, 
że promienie mogą się łamać, a jednak się nie rozdzielać 
na promienie kolorowe. Myśl ta dała powód do licznych 
bardzo doświadczeń. Dollond z początku sprzeciwił się zda- 
niu Eulera uważając, że się ono nie zgadza z prawem re- 
frakcyi przez Newtona w teoryi o kolorach dowiedzionćm, 
podług którego rozdzielanie się promieni w ciałach różney 
natury powinno bydź proporcyalne łamaniu się tychże pro- 
mieni, a stąd promień wypadający wtenczas tylka może 
bydź biały, kiedy jego kierunek jest równoległym kierim- 
kowi promienia w padającego ; ale poźnićy przekonany 0 
mylności tego prawa przedsięwziął w tym celn liczne do- 
¿wiadczenia (*). Robił on graniastosłupy małe ze szkła 
Żołtawego zwanego pospolicie weneckióm, ze szkła angiel- 
skiego znanego pod imieniem (crown-glass), verre en cou- 
ronne, i z kryształu białego, nazwanego (Wint-glass). Przez 
te doświadczenia wielokrotnie powtórzone, znalazł, że gra- 
niastosłupy złożone ze szkła zielonego (crown-glass), ms EPA 
białego (Flint-glass), łamiąc promienie światła nie rozkła- 
dają ich na promienie kolorowe; ztąd wypada, że szkło 
przedmiotowe złożone wpewny sposóh z tych dwóch ga- 
tunków szkła, powinno dać obraz wolny od kolorów roz- 
dzielających się promieni, które sprawują niewyrażność jego. 


` 


EMI 
(+) Obszernićyszą historyą wynalazku szkieł achromatycznych 


znaydzie czytelnik w notach do karty 535 Optyki Smita (Traité 
d’ Optique par M. Smith traduit de l’ anglais). 
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Po różnych doświadczeniach robionych przez ludzi uczo- 
nych i artystów, a szczególnićy przez Dollonda, otrzyma- 
no szkła przedmiotowe dające obraz dobrze zakończony. 
Lunety tym sposobem robione stały się bardzo sławnemi; 
nazweno je lunetami achromatycznemi, czyli niekoloruję- 
cemi (lunettes achromatiques); w nich szkło przedmiotowe 
pospolicie się składa z dwóch albo z trzech szkieł, z któ- 
rych jedno jest-z kryształu białego (flimtglass) z obu stron 
wklęsłe, położone między dwoma szkłami z obu stron wy- 
pukłemi, wyrobionemi z kryształu angielskiego (crown- 
glass) (*). , l 
Zaradza się jeszcze kolorowaniu obrazów przez tele- 
skopy żwierciadlane, w których żwierciadła wklęsłe są 
wprawione, i zastępują mićysce szkieł przedmiotowych. 
Różne są gatunki takowych teleskopów; jeden wynalazku 
Gregorego, jaki nam wyraża figura 8, złożony jest na- 
przód ze żwierciadła wklęsłego BCBH' przedrążonego na 
osi w C, i z drugiego żwierciadła małego FE" także wklę- 
słego; oba zaś te źwierciadła mają oś 'spólną, przedmiot 
PQ bardzo odległy rzuciwszy swe promienie na źwier- 
ciadło BB' maluje się w jego ognisku, stamtąd promienie 
tego obrazu rozchodząc się trafiają na żwierciadło FF, i 
tu odbite idą zgromadzić się blizko źwierciadła BB w mióy- 
scu pg, robiąc na tćy samćy osi obraz drugi, gdzie przy- 
pada ognisko szkła okowego N; oku więc patrzącemu 
przez jedno lub dwa wypukłe szkiełka, obraz ten drugi 
maluje się tego samego położenia co i przedmiot. i 
Drugi teleskop żwierciadłowy jest Newtona, jaki nam 
wystawia fig. g. Ten składa się z jednego źwierciadła 
wklęsłego Z mającego swoje ognisko w mieyscn p: oprócz 
tego jest jeszcze żwierciadło małe płaskie MN nachylo- 
ne o 45° do osi; odbite od niego promienie formują w ogni- 
sku szkła okowego obraz p'g, który oko widzi z boku przez 


(*) Jak się oznaczają warunki achromatyzmu (les conditions 
de I achromatisme) znaydzic czytelnik w Fizyce Biota (Traité 
de Ph. Tome IH p. 479). 
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szkło wypukłe D. Jeżeli się obraz od zwierciadła przed- 
miotowego oddała za zbliżeniem się do niego przedmiotu, 
źwierciadło płaskie ALIN także się odsuwać powinno, aby 
az w ognisku szkłą okowego malow ał: dla 


się zawsze obr 
ając do oka takowe źw ierciadło , szkło 


tego więc, posuw 
też okowe w tę 'samę stronę posuwać się musi, 

Cassaigrain zamiast źwierciadła wklęsłego FF" (fig. 8) 
wprawił zwierciadło wypukłe, na które promienie odhite 
od żwierciadla wielkiego padają pierwićy nim dóydą do 
swego ogniska , i stamtąd odbite dążą do szkła okowego,, 
przed którćm formują obraz wywrócony. Zwierciadło wy- 
pukte ma lekką bardzo wypukłość tak że nie rozprasza 
promieni schodzących się, ale tylko punkt ich zeyścia 
się oddala. 

Naywiększy teleskop Tierschela 40 stop długi, składa 
się ze ŻW jereiadła wklęsłego dwoch stóp średnicy, od któ- 
rego odbite promienie formnją w ognisku obraz przewró- 
cony, który obserwator przez szkło pow iększające obser- 
wwować może. Ten teleskop ma tę korzyść, że promienie 
raz jeden tylko odbijają się, a przeto jak naymnićy ich 
przez odbicie traei się, lecz z dragicy strony, ponieważ 
nieysce obserwatora jest między przedmiotem a żwiercla- 
dłem, część przeto zwierciadła zakryta jest dla przedmio- 
tn, dla tego teleskopy tego rodzaju przy bardzo wielkich 
tylko żwierciadłach mają swoję korzyść, tak jak w teleska- 
pie Herschela lub w teleskopie Schrótera, który w ob- 
scwatorium Gettyngskićm jest umieszczony. VW tyeh le- 
leskopach oś narzędzia kieruje się nieco ukośnie do przed- 
miotu, skąd wypada, że się obraz maluje z boku osi ioh- 
serwator w położeniu takióm małą tylko część żwiereja- 
dta zakrywa, tak że strata promieni tym sposobem może 
hrdż muićysza, niżby była przez podwóyne odbicie. 

Teleskopy katoptryczne tak jak i dioptryczne tnają,tak- 
że swoje nieprzyzwoitości: bo naprzód, figura kulista ZWłET- 
ciadeł nie zgromadza doskonale promieni w ognisku, i wiele 
się ich przez odbicie traci, pozostałe odbite znowu 0 drun- 
gie żw ierciadto, podobną stratę ponoszą; obraz więc osta- 
bieny przez dwojakie odbicie się promieni, traci na swo- 
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4 , . a „A: de a paS < 7 . , . hi a 
jéy jasności: powtóre pow ietrze i wilgoć psuje źw ierciadła, 
których naprawa nieżmiernie jest. trudna. 
ie używając mocnićy powiększają- 


(hociaż astronomów 
cych szkieł okowych, mogą podług upodobania obraz przed- 


miotu powiększać , w 
Übraz bowiem w naydoskonalszych lune- 


atycznie doskonały, co do swego zakon- 
ci zniesienia kolorowania obrazu, 
norodnego szkła przedmiotowego, 
przedmiotu nie zbierają się ma- 
im bardzićy tedy powiększa- 
ją jego niedoskonałości, 


nżyciu jednak powiększenie tv ma 


swoje granice. 
1ach nie jesj matem 
czenia: gulyź dla trndnoś 
i wybrania doskonale jed 
promienie jednego punktu 
tematycznie w punkt jeden; 
my obraz, tym więcóy się odkrywa 
nareszcie obraz staje się wprawdzie większym, ale coraz 
mnióy jasnym, i mnićy wyraźnym. Po bardzicy szczegó- 
łowy wykład składu i teoryi teleskopów hoptryceznych i 
katoptrycznych odsyłam czytelników do traktatow Fizyki. 
Zeby za pomocą lunet można było oznaczyć położenie 
ciał niebieskich, lub ich wielkość pozorną, potwzeha żeby 
te lunety połączone były z kołami tmetallowemi, óćwiari- 
kami kół lub ich częściami, nadto, poniewa ciała niebie- 
skie odnoszą się do pewnych płaszczyzn, należy więc nam 
mieć pewne znaki w lunetach, któreby nam rysy tych pła- 
szezyzn na kuli niebieskićy pokazywały; do tego wprawu- 
ją się w lunetę nici zwane „siatką (veticule) które są roz- 
maitego kształtu podług różnego celu, do którego użyte 
hydź mają, i w szczególności przy każdóm narzędziu się 
vpiszą. Ze zaśnici te mają bydź razem widziane z przed- 
miotem, zawsze więc wprawują się w ognisku lunety, gdzie 
się przedmiot maluje. Nici te w ognisku lunet wprawia- 
ne nazywają się jeszcze drobnomierzami, albo zuńr'ometra- 
mi (micromètres). : 
DAF „Luneta południkowa, jey osadzenie , ustawienie do południka; 
mikrometr lunety południhowey. Parallaxa nici, sposób odhry- 
cia tego błędu, i jego zniszczenia. Ułożenie osi optycznej lu- 
ucty pionowie do osi obrotu. Sposób utozenia mikrometru. 


Jednem z naywaźnićyszych narzędzi astronomicznych 
jest tak nazwana Lupeta południkowa (Lunette méridien- 
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ne), która służy do obserwowania czasu przóyścia gwiazd 
przez południk, dla tego nazywają ja jeszcze narzędziem. 
przćyścia (Instrument des passages); kształt jéy wystawia 
figura 10). Narzędzie to składa się z lunety astronomicz= 
nćy osądzonćy pionowo do osi na którćy się obraca. Oś 
obrotu zachowuje zawsze położenie poziome, każdy z dwóch 
jéy końców opiera się na dwóch ścianach schodzących się 
wyrobionych z metallu, doskonale wypolerowanych, i przy= 
twierdzonych do słupów kamiennych. Słupy te wielkićy 
pospolicie massy albo są przytwierdzone do podstawy albo 
same ciężarem swoim utrzymują się: w obu razach ważną 
/ bardzo jest rzeczą aby grunt za posadę służący był mocny, 
tak iżby słupy Żadnóy w położeniu swojem nie doznawa= 
ły zmiany. 

Dla nstawienia lunety południkowćy rysuje się pod nią 
na posadzce linija południowa, za pomocą zp. sposobu po- 
wszechnie znajomego , szukając równych cieniów jakiego 
przedmiotu, przed południem i po południu ; luneta usta- 
wia się w kierunku tey linii i przytwierdzają się do mu- 
ru sztuki metallowe , na których narzędzie spoczywa, lecz 
że lak w rysowaniu linii południowey , jak i w osadzeniu 
lunety błąd mógł bydź popełniony, dla tego zawsze są 
przy osadzie osi śruby, zapomocą których oś, a ztąd i lu- 
neta posuwać się może, i tym sposobem doskonalóy u- 
stawić. WW ognisku szkła przedmiotowego w lunecie osa- 
sadzą się mikrometr, złożony z kilku nici pionowo do kie- 
runku osi lunety osadzonych, tych może bydź trzy, pięć, 
siedm, lub więcey, pospolicie przestaje się na pięciu w ró- 
wney od siebie odległości. Nici te wszystkie są przecię- 
te przez środek nicią poziomą, i to stanowi mikrometr 
lunety południkowćy (fig. 11). Nici do tego użyte są me- 
tallowe, albo jedwabne, albo też ciągnione z pajęczey 
tkaniny ; ostatnie są naycieńsze, ale zato bardzićy czułe 
na odmiany stopnia wilgoci w powietrzu, i w obserwa- 
cyach nocnych gwiazd małych, kiedy się światła mało wpu- 
szeżą do lunety, trudno je widzieć. 

Žeby się upewnić czy nici mikrometru są doskonale 
w ognisku szkła przedmiotowego, wykieruymy lunetę na 
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jaki przedmiot bardzo odległy, tak żeby go nić pozioma 
mikrometru zakrywała; spuszczając naówezas oko pod śro- 
dek szkła okowego, a potém go podnesząc, łatwo jest 
widzieć, azali przedmiot zawsze przez nić jest zakrytym, 
w tym przypadku nić jest zupełnie w ognisku szkła przed- 
miotowego, lecz jeśli za zniżeniem oka przedmiot zniża 
się, a za podwyższeniem podwyższa się, jest to znakiem 
że nić nie jest dosuniona do ogniska, w przeciwnym wy- 
padku nici mikrometru są za ogniskiem, czego łatwo jest 
widzieć przyczynę. Błąd ten znany pod nazwiskiem Pa- 
rallary nici (Parallaxe des fils), łatwo może bydź po- 
prawionym, posuwając w jednę lub drugą stronę szkło 
przedmiotowe, albo też sam mikrometr, Linija prowa- 
dzona od środka szkła przedmiotowego do przecięcia li- 
nii poziomóy z nicią środkową, nazywa się osią optyczną, 
Ponieważ oś optyczna ma w obrocie swoim opisywać pła- 
szczyznę koła, istotną więc jest rzeczą, Żeby ta oś była 
pionową do osi lunety, w przeciwnym bowiem przypad- 
ku, luneta zamiast płaszczyzny, opisywałaby powierz- 
chnią ostrokręgu. Dla odkrycia tego błędu, jeśli się znay- 
duje, wykieruymy lunetę na przedmiot odległy, tak aby 
obraz przedmiotu malował się we średku nici, podjąwszy 
teraz i przewróciwszy lunetę, tak aby koniec osi jéy o- 
brotu, który był na wschód, ułożył się na zachód, szu- 
kaymy przez nię tegoż samego przediniotu; jeśli przecię- 
cie nici znowu trafi na przedmiot, oś optyczna jest pio- 
nową do osi lunety; w przeciwnym razie należy posu- 
nąć mikrometr za pomocą śruby w tę stronę w którą się 
obraz przedmiotu edsunął od nici; ilość posunienia po- 
winna bydź równa połowie odległości między środkiem 
mikrometru, i obrazem przedmiotu. Jeśli ta ilość dokła- 
dnie utrafioną została, oś optyczna jest już pionową do 
osi obrotu; pospolicie kilka razy lunetę obracać trzeba 
w jednę i drugą stronę, aby dobrze oś optyczną ułożyć. 

Urządziwszy tym sposobem lunetę należy jeszcze uło- 
żyć mikrometr tak aby os pozioma przecinająca nici in- 
ne, była doskonale pionową do koła wierzchołkowego , 
czyli żeby nić pionowa leżała na płaszczyźnie koła wierz= 


"m 
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chołkowego opisywanego przez lunetę. Czy luneta zado- 
syć czyni temu warunkowi łatwo jest spraw dzić tym spo- 
sobem. 

Za pomocą libelli układa się oś lunety tak iżby doska- 
nale była poziomą; wykierowawszy potóm łnnetę na przed- 
my nią W dół i w górę ob- 


miot jaki nieruchomy, ruszay 
rzechodzą przez też 


serwnjąc, azali wszystkie punkta nici p 
same punkta przedmiotu, albo też z nich schodzą w je- 
duę lub drugą stronę, w pićrwszym razie nie jest na pła- 
szczyźnie koła wierzchołkowego opisywanego przez os 0= 
ptyczną, w drnkim, razie błąd się ten napraw uje dając 
calemu mikrometrowi ruch kołowy niesprowadzając g0 
jednak z płaszczyzny na którćy się wszyskie nici znay- 
duja. Można się jeszcze przekonać czy nić jest doskona- 
le pozionią, uważając czy się zupełnie zgadza z row nole- 
źnikiem gwiazdy w czasie jćy przeyścia przez południk, 
to jest czy gwiazda idąca po nici doskonałe się jéy trzy- 
ma lub nie. Do tego wybićrać należy gwiazdy naybliżey 
równika łeżące. 


X. Sposób oświecania lunety w obserwacyach nocnych.  Obserwa- 
cya gwiazd przez lunetę południkową, przykiad. Bieg dzienny 
gwiazd jest doskonale jednostayny. Ubserwacya powtórzona po- 
kazuje czyli. gwiazda jest stałą lub ruchomą. Uznaczenie do- 
kladne dnia gwidzdowego. 


~ Urządzona luneta podług podanego w $ poprzedzają- 
cym sposobu, opisywać będzie płaszczyznę połndnika, jo- 
żeli niedokładnie, to przynaymniey z dostatecznćm do ec- 
lu, do którego użyć ją teraz chcemy, przybliżenićm. Wy- 
kiernymy ją w czasie pogodnćy nocy na niebo, i zaczniy- 
my obserwacye od gwiazd południowych. 

Ponieważ w lunetach astronomicznych przedmioty po- 
kazują się wywrotnie, gwiazda weydzie ze strony prawóy 
i raz wprowadzona na nić poziomą, ciągle będzie się jóy 
trzymać, przebiegając prędko całe pole lunety, i nareszcie 
wychodząc ze strony lewéy. W obserw acyach nocnych 
nici mikrometru są prawie zupełnie niewidzialne, do ich 
oświęcenia służy błacha metallowa pośrebsza.a, lub tyl- 
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ko papićrem hiałym naklejona, która się przyczepia do 
lunety przed szkłem przedmiotowóm ; Światło powinno 
bydź tak ustaw ione, Meema odbijająca taką mieć 
pochyłość, aby promienie odbite od niey przechodziły do 
lunety. Użyta do odbijania światła powierzchnia powin- 
na bydź albo bardzo małą, albo w przeciwnym przypad- 
ku wyrzniętą we środku, iżby środkując między przed- 
miotem a szkłem przedmiotow em jak naymniey przeymo- 
wała idących od przedmiotu do lunety promieni. Naów- 
czas pole lunety pokazuje się w kształcie koła lekko oświe- 
conego, przeęzniętego przez nici czarne; gwiazdy 8cy do 
gtey wielkości dobrze są widzialne razem z nićmi, lecz 
niektóre planety i komety mają częstokroć światło tak 
słabe, že gasną przy małóm nawet lunety oświeceniu, 
w tym przy padku światło zupełnie usunąć należy, i ob- 
serwować moment krycia się planety za nić. Sposób ten 
"obserw acyi dobrze się udaje kiedy nici są metalowe, i 
mają pewną gruhość, Zamiast stawienia światła przy szkle 
przedmiotowóm, pospolicie dzisiay przepuszczają się pro- 
mienie światła przez oś lunety, i tam odbiie od płaszczy- 
znmy pod 45 stopniami do osi pochylonćy, oświecają pole 
lunety, jak taź sama figura pokazuje. 

/Zmaczmy pilnie na dobrze zrobionym zegarze z waha- 
dWłem nieodmieniającóm swojćy długości, czas dotknięcia 
gwiazdy do nici środkowćy, to jest godzinę, minutę, se- 
kundę, i dziesiąlne sekundy; a jeżeli nici są równoległe 
doskonale, obserwnymy czas przeyścia gwiazdy przez 
wszystkie pięć nici, summa tych wszystkich czasów roz- 
dzielona przez pięć, da czas przeyścia gwiazdy przez nić 
środkową z większą dokładnością niż jedna tylko obser- 
wacja do tćyże nici dać może, Nazwiymy bowiem przez 
T czas przeyścia gwiazdy przez nić środkową, przez £ 
czas którego gwiazda potrzchuje w przechodzie od nici 
jednćy do drugicy , czas przeyścia koleją przez nici wszy- 
stkie wyrazi się następnie przez 7— 21, L—t, T, T+1L, 
Dat, z których czas średni jest T. 

1  Obserw ując tym sposobem gwiazdę tęż samę przez kil- 
ka nocy, znaydziemy przeciąg czasu między dwóma na- 
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stępnemi przeyściami gwiazdy przez południk tenże sam 
zawsze; daymy tego przykład : 


Obserwacye przeyścia przez południk Syriusza 
robione przez lunetę Kaniweta w Wilnie 
1823 na zegarze HarnrGo. | 


\Czas średni z obserwa-| Spożnienie 
Dni miesiąca cyy do trzech nici. |dzienne ze- 
garu. 


Maja 20. | 68, 5o. 41,41. LM. 


. 4 20946. 5o. 40,50. =" A 
Czerwca. 5. | 6. 30. 54,33, Pó 

a 6. Bol 3,08 y| 0577 

L atle 730029407 


Z tych obserwacyy pokazuje się, że czas między dwó- 
ma następnemi przeyściami przez południk Syriusza wska- 
zywany na zegarze jest 24 godzin mniey połowa sekundy, to 
jest 863g9,5; i że ten czas jest prawie doskonale jedno- 
stayny. 

Obserwacye gwiazd różnych robione przez różnych ob- 
serwałorów , na różnych punktach ziemi, podobne dały 
wypadki, i lubo te wypadki różnią się zazwyczay w ma- 
łych częściach sekundy, różnice te jednak są tak małe, iż 
je błędóm obserwacyy i zegaru przypisać można, a jedno- 
stayność przeciągu czasu między dwóma następnemi przey- 
ściami uważać za zupełnie dowiedzioną. 

Wypadek ten jest fnndamentem całćy astronomii. Jeżeli 
zamiast płaszczyzny południka, weźmiemy jakąkolwiek pła- 
szczyznę koła wierzchołkowego, jeszeze powroty następne 
gwiazdy do tey płaszczyzny będą się odbywać w tych sa- 
mych przeciągach czasu. 

Jeżeli w ciągu podobnych obserwacyy natrafimy na ja- 
kiego planetę lub kometę, znaydziemy różnicę znaczną mię- 
dzy trwałością ich obrotu dziennego a obrotu gwiazdy; 
trwałość ta będzie dłaższą, lub krótszą, podług tego, jak 
bieg własny planety jest ku wschodowi, lub ku zachodo- 
wi, i różna dla róźnych planet, podług różnćy szybkości 
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ich biegu własnego; tym to właśnie sposohem astronomo- 
wie rozróżniają ciała niebieskie, mające ruchy własne od 
innych, które się zawsze trzymają jednego mićysca, jakie- 
mi są gwiazdy stałe. è 

Trwałość obrotu dziennego nieba stwierdzona obserwa- 
cyami wielu wieków, i w rozmaitych krajach, służyć nam 
będzie za jedność w mierzeniu czasu; fenomen ten bowiem 
wspólny jest całćy ziemi, łatwy do obserwowania, aco 
nayważnieysza, doskonale nieodmienny. „Przeciąg czasu 
od przeyścia gwiazdy stałćy przez płaszczyznę koła wierz- 
chołkowego do przeyścia tuż następnego przez tąż samę 
płaszczyznę, uazywa się dniem gwiazdowym (jour sidć- 
ral) (*). Dzień ten dzieli się zwyczaynie na 2% godzin, 
godzina na 60, minuta na 6o". 


XI. Obserwacye gwiazd służą do poznania, czyli bieg zegaru jest 
jednostayny lub nie, przykład. Mając dobrze urządzony zegar 
możemy doskonale ustawić lunetę poludnikową przez obserwa- 
cye gwiazd kotobiegunowych. 


Dowiodłszy jednostayney trwałości dnia gwiazdowego 
i wziąwszy go za jedność, bieg zegarów astronomicznych 
znim odtąd porównywać będziemy. Jeżeli mamy zegar 
i dokładność jego wyprobować chcemy, obserwuymy przć- 
chód gwiazdy jakićykolwiek stałćy przez płaszczyznę ko- 
ła wierzchołkowego; albo przez południk , jeżelismy uło- 
Żyli lunetę naszę do południka. Robmy obserwacyą do 
nici pięciu i wyciągaymy z nich przechód średni przez po- 
łudnik , jakeśmy to pićrwćy robili. Jeżeli zegar dnia kaĝ- 
dego pokazuje tenże sam moment przechodu, zegar urzą- 
dzony jest do czasu gwiazdowego, i bieg jego jest jedno- 


(*) Dokładnie mówiąc, przeciąg ten czasu powinien bydź po- 
prawiony co do poprzedzenia pusktów równonocnych , aberra- 
cyi, 1 nutacyi czyli kołysania się osi ziemskićy (nutation) o 
czćm w swojćm mieyscu mówić będziemy, ale odmiany ztąd 
wynikające, bylebyśmy gwiazd blizkich bieguna niebrali, na dzie- 
siętne ledwo części sekundy wpływ mieć mogą, jak to, z ob- 
serwacyy wyższych wnosić możemy. 
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stayny. Zegar który pospiesza lub spóźnia jest także do- 
kładnym, byleby ta różnica była zawsze proporcyonalną 
czasowi: jeżeli ta różnica jest bardzo wielka można ją 
zmnieyszyć posuwając w górę lub zniżając soczewkę wa- 
hadła podług tego jak zegar poźni lub spieszy. Lecz je- 
żeli różnice między rokionemi obserwacyami nie są pro- 
porcyonalne czasowi; jeżeli zegar raz spieszy, drugi raz 
pożni, taki zegar do użycia astronomicznego jest niezda- 
tuy. Biorąc pod rozbiór te same obserwacye któreśmy 
pićrwióy otrzymali, widzimy Że bieg zegaru Hlardego rò- 
żni się„nieco od czasu gwiazdowego, to jest, że w prze- 
ciągu dnia gwiazdowego zegar wyhija 865g9.5; poźni więc 
od czasu gwiazdowego codzień o 0,5; lecz że to spoźnie- 
nie jest prawie zupełnie każdego dnia toż samo, dla 
tego zegar ten za bardzo dokładny uważany bydź może. 
Mając dokładnie urządzony zegar, możemy go bardzo 
dobrze użyć do ustawienia dokładnićy lunety południko- 
wóy, następującym sposobem: ponieważ południk dzieli 
koła przez gwiazdy opisywane, czyłi równoleżniki gwiazd, 
na dwie równe połowy, obserwnymy przeto gwiazdę ja- 
ką niezachodzącą nigdy, w przeyściu jey wyższćm i niż- 
szóm przez południk, to jest raz kiedy jest hiizćy zenit, 
drugi raz kiedy zcobiwszy połowę obrotu dziennego prze- 
chodzi znowu przez południk, będąc wtenczas między po- 
ziomem a biegunem obrotu dziennego; jeżeli przeciąg cza- 
su którego votrzehuje gwiazda na zrobienie jednóy i dru- 
giey połowy drogi są sobie równe, luneta opisuje přa- 
szozyznę południka, jeżeli nie, łatwo jest widzieć w któ- 
rą stronę lunetę skierować , aby temu warankowi zadosyć 
uczynić. hme sposoby ustawienia luvety do poładnika 
wyłożą się niżćy, 


EL "3a h 7 T 
XII. Łuk równika wyrazić się może przez czas, i wzajemnie, 
VADO aoge a H ZNA F 

Z czasu zegarowego wynaleźć na moment dany czas gwiaz- 


dowy. 
j m c w . . . 
Przypuszczając Że obrot dzienny we wszystkich swoich 
częściach jest jednoslayny, jak tego poźnieysze obserwa- 
cye zupełnie nam dowiodą, możemy z zegaru sądzić łatwo 
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o łuku, jaki gwiazda na swojćm kole w pewnym cza- 
sie przebiega; nadto ponieważ we 24ch godzinach gwiaz- 
dowych punkt równika przebiega 560”, możemy tedy czas 
gwiazdowy wyrazić przez łuk rów nika i wzajemnie. Ponie- 
waż biegun obrotu dziennego nieba a go? odległy od równi- 
ka jest jego biegunem, więc miarą kątów zrobionych w bie- 
gunie przez koła zboczeń są części równika temi kołami obję- 
te, ztąd czas jeszcze możemy wyrazić przez te kąty, dla tego 
kąty te nazywają się Katy godzinne (angles horaires). A że 
wznoszenie się proste gwiazd rachuje się na równiku, przeto 
wyrazić się może albo przez te kąty, albo przez czas, to jest: 
18 ==150fukn, x czasn=15'ł. 1 czasu=15'ł. WW takowey 
rachuabie widoczna jest, iĉ za zero wznoszeń prostych i czasu 
gwiazdowego wziąć wypada jeden i tenże sam punkt ró- 
wnika. Jakoż czas gwiazdowy rachuje się od czasu przey- 
ścia punktu równonocnego wiosennego czyli zero Barana 
przez połndnik, to jest zegar urządzony do czasu gwiazdo- 
wego powinien w czasie tego przechodn pokazywać oË. 
o.o. Lecz daymy źe czas zegarowy nie zgadza się z gwia- 
zdowym, i tę różnicę dzienną wyraźmy przez == p, jakże 
z pewnóy ilości mp. ź sekund zegarowych, wynaydzieny 
odpowiadającą liczbę seknnd czasu gwiazdowego. 


S 
Dzień gwiazdowy ==86400" 
dzień zegarow y —=06+00 == p 

t. 8400 pt 


90800 = p : 86ko =t: ante a Eeee 
=p: =r Arn —= LE gr 

P 00100 Æ p 80400 =: p 
Znaki wyższe służą, kiedy zegar pośpiesza nad czas gwia- 
zdowy, znaki niższe kiedy spaźnia; č jest czas który się 
liczy od momentu na który różnica czasu gwiazdowego i 
zegarowego jest znaną z obserwacyi. 


XJ. Opisanie kwadransa i jego róźnych części. Sposób robienia 
obserwacyi. Ułożenie osi optyczny równolegle do płaszczyzny 
kwadransa. TF ynalezienie bledu Aollimacyi. 


Kwadrans jest narzędzie służące do brania wysokości 
gwiazd czyli kąta między poziomem a liniją prowadzoną 
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od oka do gwiazdy. Jestto czwarta część koła wyrobia- 
na z mosiądzn, podzielona na stopnie i jego części, tem 
który tu opisujemy jest to kwadrans Ramsdena, ustawiony 
Ww zachodnićy wieżyczce obserwatoryum wileńskiego, brzeg 
jego (le limbe) podzielony jest na stopnie z których kaźdy 
dzieli się na 6 części; za pomocą Werniera czyli Nonin- 
szą przyłączonego do narzędzia, można czytać podziały 20' 
w łuku, noninsz bowiem tak jest podzielony, że kiedy wy- 
razimy przez IN jeden podział jego, a przez .B jeden po- 
dział brzegu, będzie : 


29B=30N. Ztąd N=2B 
r; 1 EE. n 
B—N=z-. B= =20'. 


Nić metallowa 4C na który ciężar ( jest zawieszony 
oznacza kierunek ciążenia czyli zic wierzchotkową, (Ñl 
a plomb) przechodzącą przez punkt 4'i przez punkt D, 
który jest pnuktem zera. Całe narzędzie powinno bydź 
na płaszczyznie koła wierzchołkowego, co się otrzymuje za 
pomocą śruby układając płaszczyznę narzędzia równolegle 
do nici 4C. Luneta AL jest ruchomą około środka koła 
i ma przy sobie śrubę mikrometryczną M, słażącą do da- 
nia powolnego ruchu lunecie; ilość tego ruchu oznacza się 
przez małe koło ze skazówką przy śrubie będące. W ogni- 
sku lunety jest mikrometr złożony z trzech nici pozio- 
mych, przeciętych pośrodku pionowo przez czwartą. Skoro 
gwiazda weydzie do lunety, należy ja posunąć tak, iżby 
gwiazda była blizko nici poziomćy , po czćm kiedy gwia- 
zda przychodzi do nici wyrażającey koło wierzchołkowe, 
przecina się na ówczas nicią środkową poziomą, która za 
pomocą śruby mikrometrycznóy razem z luhetą powolnie 
posuwać się może, i obserwacya jest skończona; przeczy- 
tana na brzegu kwadransa liczba stopni minut i sekund 
daje wysokość gwiazdy nad poziom, albo daje kąt 0.4Z 
wyrażający odległość gwiazdy od zenit, która jest dopeł- 
nieniem wysokości do go”. 

Ale nim się to narzędzie do robienia obserwacyi uży- 
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je; potrzeba naprzód przekonać się czy oś optyczna jest 
równoległa hrzegowi narzędzia, co się wykonywa za po- 
mocą lunety na ten koniec zrobionóy, zwanćy lunetą do 
proby (lunette d” épreuve). Jestto luneta zwyczayna prze- 
chodząca przez dwa równoległościany z mosiądzu, których 
przeciwne ściany są sobie doskonale równoległe (fig. 16); 
i mająca w ognisku dwie nici piouowo przecinające się. 
Kładnie się luneta na poziomćy płaszczyźnie i kieruje się 
na jaki odległy przedmiot; jeżeli po obróceniu lunety na 
ściany przeciwne przecięcie niei poziomćy z wierzchołko- 
wą pada jeszcze na przedmiot w tém samém mićyscn, jest 
to dowodem, że oś optyczna tćy lunety jest równoległa do 
ścian na których luneta kładziona była, w przeciwnym przy- 
padku oś optyczną ułożyć należy posuwając środek mikro- 
metru tak, jakeśmy to w mikrometrze lunety południko- 
wéy robili. Połóżmy wyprobowaną juź lunetę temiź sa- 
memi ścianami na płaszczyznie kwadransa tak, aby jeden 
jóy koniec był na brzegu kwadransa, drugi przy jego środ- 
ku, wykieruymy ją na przedmiot jaki odległy, i uważay- 
my jakiemu punktowi nić wierzchołkowa odpowiada, je- 
żeli nić wierzchołkowa lunety kwadransa nie przerzyna 
przedmiotu w temże samém mióyscn, wtedy się nań za po- 
mocą sruby naprowadza, i oś optyczna kwadransa jest 
urządzona. 

Powtóre, potrzeba żeby oś optyczna była doskonale li- 
niją wierzchołkową wtenczas, kiedy luneta ustawiona jest 
na zero. WVarunek ten jest jeszcze istotnićyszy od pier- 
wszego, ponieważ błąd ten który astronomowie nazywają 
Kollimacyą (collimation) wpływa w całóy swojéy wielko- 
ści na wypadek obscrwacyi. Do wynalezienia tego błędu 
daje się zwyczaynie łukowi kwadransa kilka stopni wię- 
cćy nad go”, które występują z drngićy strony zera; oprócz 
tego kwadrans ma pod sobą koło pozieme (cercle azimutal) 
do brania poziomołuków. 

3 Zróbmy obserwacyą jakićy gwiazdy bądącey blizko ze- 
nit, to jest, weźmy jéy odległość od zenit, obróćmy porém 
kwadrans około osi wierzckhołkowćy o 180°, co nam po- 
każe koło poziomołnkowe, i zuowu dnia drugiego obser- 
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wuymy tę samę gwiazikę w czasie kiedy przechodzi przez 
toż samo koło wierzchołkowe: jeżeli ohserwacya druga da 
tę samę odległość od zenit, narzędzie nie ma kollimacyi, 
w przeciwnóm zdarzenin połowa różnicy między dwiema 
obserwacyami jest ilością kollimacyi. 

Ustawmy kwadrans dła lępszego wyobrażenia mnićy 
więcćy do płaszczyzny południka za pomocą lunety potn- 
dnikowóy lub innym sposobem, i daymy że obserwacya 
gwiazdy na łuku zwyczaynym, to jest między o” ago? da- 
ła na jćy odległość od zenit ku stronie poładniowóy o?.5.0'. 
Obserwacya druga na tuku wychodzącym z drugićy strony 
zera, dała na tę odległość ku tóyże stronie o°. 6'10". Kąt 
prawdziwy odległości gwiazdy od zenit będzie: 


09.3. 0'+-07.6.10" 


5 =4%65,  Kollimacya 235". 


Żtąd wypada że odległości gwiazd od zenit na łuku zwy- 
czaynym brane, są mmėysze niż prawdziwe, powinny więc 
bydź powiększone o 1'.55'. 

W ogólności jeśli odległość od zenit prawdziwą nazwie- 
my przez O odległości obserwowane przez O' i O', kolli- 
macyą przez K, będzie: 


10=0—KR 


Ztąd OZZZE 5 =" 


Błąd ten kollimacyi można zniszczyć podwyższając nb zni- 
żając nić poziomą w kwadransie, leez pospolicie astrono- 
mowie przestają na wynalezienin doskonale tego błędu i 
poprawieniu rohionych obserwacyy. 

Widoczna jest, iż zamiast czwartéy części można użyć 
całych kół, które tak jak kwadranse albo sa przenośne, 
alho się nazawsze do płaszczyzny południka utwierdzają, 
i nazywają się wtenczas Awadranse albo koła murowe 
(Quart de cerele mural, Cercle mural). Koła ułożone na 
zawsze tlo południka osadzają się albo na jedaćy ścianie, 
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jak jest osadzone koło sześciu stóp średnicy w Grorznwich, 
robione przez Trautona (Troughton) i jak jest to które 
w 1822 r. w Paryżu zrobione było przez Fortina (Fortin) 
albo między dwa słupy nakształt lunety południkowóy jak 
je robi Reichenbach w Munich. Ponieważ koło murowe 
jakie jest w Greenwich nie może się obrócić około osi 
i f 
wierzchołkowey, błąd kollimacyi tego koła wynayduje się, 
porownywając wysokość gwiazdy nad poziomem, z wyso- 
kością otrzymaną przez odbicie jóy obrazu w poziomie 
sztucznym, zp. w powierzchni żywego srćhra w spoczyne 
ku zostającego. Kola Ramsidena nie są murowe, mają 
i > . . Ą 
przy sobie koło poziomołukowe i mogą się w koło osi 
wierzchołkowey obracać, takie jest koło w Palermo któ- 
rem obserwował Piazzi mające pięć stop średnicy (*). 


XIV. Opisanie koła powtarzającego. Sposób jakim się przezeń ov 
trzymują kąty wielokrotne. Użycie jego do brania katów” mig- 
dzy przedmiotami ziemskiemi. 

+ 

Wielkie te i drogie narzędzia służące do obserwowa- 
nia wysokości gwiazd, zastąpione bydź mogą częstokroć 
przez tak nazwane koła powtarzające (cercles rópótiteuvs), 
które chowiaż są daleko mnieyszego promienia, równą je- 
dnakże obserwącyom mogą nadadż dokładność, teorya tego 
narzędzia jest następująca. Na fig. 14. ABNA w yraża brzeg 
koła podzielony na stopnie i ich części, Koło to osadzą- 
ne jest wierzchołkowie na trzech nogach mogących się za 
pomocą śrub podnosić lub zniżać, Niech ZW wyraża oś 

wierzchołkową koła, około którćy narzędzie może się 0- 

bracać, luneta S osadzona jest we środku koła w pun- 

‘keie S$. W czasie kiedy jeden obserwator kieruje lnnetę 

na gwiazdę G tak żeby się ta znaydowała na nici pozio- 

méy w pošrodku lunety, drugi obserwator powinien ulo- 


(*! Koto w Dublińskićm obserwatoryum jest jedno z nay- 
większych dotąd robionych , ma ośm stop średnicy; w r. 1820 


polecono robić Trautonowi tegźe wielkości koło murowe na 


wzór koła w Greenwich dla obser watoryum w Kemóbrydź (Cam- 
bridge). 
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Żyć lihellę z bulką powietrza przyczepioną do linii pozio- 
mey LM. Skoro to się zrobiło, obróćmy narzędzie oko- 
ło linii wierzchołkowćey na 180%, w tym ruchu libella 
pokazuje czyli narzędzie co do osi wierzchołkowćy zosta- 
je w tém samém położenin,co pićrwiey ; jeżeli nie, wtedy 
nietykając już śruby należącóy do libelli, całe narzędzie 
za pomocą osobnćy śruby przyprowadza się do pićrwsze- 
ge położenia. Widoczna jest, że luneta która pićrwiey 
była w kierunku S4 ku stronie zp. południowćy wzglę- 
dem linii wierzchołkowćy , będzie teraz w kierunku SÆ 
ku stronie północnćy, chcąc ją wrócić do pićrwszego jéy 
położenia , potrzeba ją posunąć o kąt GSB. Jeżeli więc 
posuniemy lunetę tak iżby gwiazda G była znowu we środ- 
ku lunety, i przeczytamy na kole za pomocą Werniera no- 
szonego przez lunetę łuk ÆB , będziemy mieć podwóyną 
odległość gwiazdy od zenit. Zamiast czytania wypadku 
obróćmy narzędzie około osi wierzchołkowey. a luneta 
znowu weźmie kierunek SB. Nietykając teraz lnnety 
daymy bieg kołu całemu po płaszczyźnie wierzchołkowey, 
tak żeby luneta wzięła kierunek S4, io jest żeby przed- 
miot znowu się na nici poziomćy znalazł; urządziwszy te- 
raz libellę za pomocą śruby do nićy należącóy, znaydzie- 
my się w tém samém położeniu, jak na początku obserwa- 
cyi, obróćmy więc znowu narzędzie na 180% wkoło osi 
wierzchołkowćy, i przywiodłszy je do pićrwszego położe- 
nia, eo do linii wierzchołkowey, posuńmy lunetę która te- 
raz wzięła położenie SP, tak żeby wzięła kierunek S4, 
tym sposobem luneta przebieży znowu łuk podwóyney od- 
ległości od zenit. Summa więc dwóch łuków przebieżo- 
nych przez lunetę, będzie to cztćry razy wzięta odległość 
gwiazdy od zenit. Tym sposobem postępując otrzymamy 
kąt który będzie 10, 20, lub 30 razy większy od kąta od- 
ległości od zenit, dzieląc więc go przez tę liczbę; otrzy- 
mamy odległość gwiazdy od zenit tym prawdziwszą , im 
więcćy razy powtórzyliśmy obserwacyą; tym bowiem spo- 
sobem błędy obserwacyi będąc z różnemi znakami, po wię- 
kszcy części niszczą się, a pozostały błąd rozdzielony przez 
liczbę powtórzonych kątów staje się zupełnie nieznacznym, 
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Nadto poniew aż w obserwacyach tego rodzaju luneta prze- 
biega wciąż całe koło, Błędy tedy podziału koła, i te któ- 
re wynikają złąd, że 0s obrotu lunety może nie przecho- 
dzić doskonale przez środek koła, równie z błędami ob- 
serwacyi niszczą się lub się przywodzą do ilości bardzo 
małćy. Do czytania kątów luneta ma przy sobie dwa lub 
cztóry werniery. 

Widoczna jest że w obserwacyach tu rozbićranych przy- 
puściliśsmy, że przedmiot obserwowany Ww przeciągn czasu 
użytego na obserwacye, zachow uje AŻ tęż samę WYSBĄ 
kość, jak to ma mieysce kiedy obserwujemy przedmioty 
ziemskie. W obserwacyach na niebie, gwiazdy ciągłe wy- 
sokości swoje odmieniają, i natę odmianę wzgląd mieć ko- 
niecznie należy, jak o tém niżćy mówić będziemy. Ko- 
ła powtarzające używane do przedmiotów niebieskich ma- 
ją jednę tylko lunetę, jakie są w Paryżu i w Münch, ro- 
bione przez Reichenbacha. WV zwyczaynych zaś kołach 
powtarzających, służących do wymiarów ziemi, z drugiey 
strony koła razem z libellą jest druga luneta: za pomocą 
tych dwóch lunet biorą się odległosci kątowe przedmio- 
tów ziemskich ; koło wtedy całe układa się do płaszczy” 
zmy na którćy się znaydują przedmioty, których się odle- 
głość kątowa wymierza. Niech S (fig. 15) będzie stanowi- 
sko z którego chcemy mierzyć kąt OSO' między przedmio- 
tami O i O. Wykieruymy lunetę wyższą na przedmiot 
O' niższą na przedmiot O, obróćmy potćm całe koło tak, 
aby luneta niższa SZ wzięła kierunek $.4 do przedmiotu 
O, lnneta wyższa odbieży od swego położenia o kąt 
XS A= ASB, jeśli więc nie ruszając koła przyprowadzimy 
lunetę wyższą do położenia SB i nakierujemy na przed- 
miot O, łuk który przebiegła ta luneta przeczytany na ko- 
le, da nam-podwóyny kąt 45B. Ruszając całóm kołem na- 
prowadźmy lunetę wyższą na przedmiot O, a potóm lune- 
tę niższą na przedmiot O', nietykając w tym drugim przy- 
padku koła. Dając teraz ruch całemu kołu wykieruymy 
lunetę niższą na przedmiot O, a przytwierdziwszy koło 
posuńmy po niém lunetę wyższą do przedmiotu O. Tym 
sposobem ilość całkowita przebieżonego na kole przez lu- 
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nete wyższą łuku będzie poczwórną odległością kątową 
przedmiotów O i O. Powtarzając obserwacyą otrzymuje 
się kąt 6,8, it. l. razy większy. 

Koła powtarzające opatrzone są kołom poziomołukowóm 
mogącóm służyć do brania poziomołukn, to jest kata mię= 
dzy dwoma kołami wierzchołkowemi. Jesl jeszcze z dru 
giey strony brzegn lihella osadzona poziomie, pionowo di 
płaszczyzny narzędzia, za pomocą którćy ustawia się narzę 
dzie do płaszczyzny koła wierzchołkowego. Dalsze szcze- 
góły tyczące się użycia i błędów koła powtarzającego, da- 
ne są w rozdziale XIX tego dzieła. 

Pićrwsza myśl otrzymywania wielokrotnych kątów nā- 
leży się Mayerowi i była podana w Pamiętnikach (uettyng- 
skich na r. 1752: ale koło powtarzające wydoskonalone, 
jakie się teraz używa, wymyślone było przez Borda w ro- 
ku 1789 i znane jest pod jego nazwiskiem. Naywiększe 
koła powtarzające jakie dotąd zrobione były, są koła Rei- 
chenbacha mające trzy stopy w średnicy. Koła powtarza- 
jące tak wielkie, mogą hez wątpienia zastąpić z korzyścią 
koła murowe dwa razy większego promienia, lecz że,w te- 
go rodzaju obserwacyach, i same obserwacye, i rachowa- 
nie poprawek wymagają znacznego czasu, dla tego w po- 
spolitych abserwacyach użycie ich nie jest powszechne; 
używają tylko Astronomowie tych narzędzi do znalezie- 
nia naywaźnieyszych elementów astronomicznych, jak zp. 
wysokości bieguna, pochyłości ekliptyki do równika it. p. 

Sektor (Secteur), narzędzie słażące do brania. odległo- 
ści gwiazd od zenit, jest zazwyczay wielkiego promienia, 
ale za to łuk jego pospolicie nie wynosi jak 10 lubh 20 sto- 
pni; co je czyni lekkióm, mniey kosztownóm i do użycia 
wygodnóm. Całe narzędzie obraca się około osi wierzchoł- 
kowóy, tak jak kwadrans ruchomy, i tymże samym sposo- 
sem wynayduje się w nim błąd kollimasyi. Narzędzie to 
sv obserwatoryach gdzie jest kwadrans murowy służy bar- 
dzo dobrze do wynalezienia jego błędu kollimacyi (*). 


(+) Sektor w obserwatoryum W ileńskićm stop sześć promie- 
nia, ma łuk wynoszący stopni 60 podzielony na części równe 
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XV. Machina równikowa. Dowód jednostayności biegu dziennego 
nieba we wszystkich jego częściach. 


VVyobrażiny sobie pręt metalowy ułożony stale do osi 
= M którego koniec dolny przechodzi przez środek ko- 
ła pionowo do osi świata osadzonego: przy górnym zaś 
końcu jest koło pionowe do równika, czyli koło zboczeń po- 
dzielone na stopnie i minuty; utwierdźmy lunetę na tćy pła- 
szczyznie, a będziemy mieć narzędzie nazwane /Machiną ró- 
wnikową (Equatorial, Machine parallactiqne). Jeżeli wy- 
kierujemy lunetę na jaką gwiazdę, gwiazda ta ciągle 
w lunecie widzianą będzie , bylebyśmy tylko w kierun- 
ku obrotu nieba obracali lunetę około osi świata; gdyż 
luneta raz ustawiona na zboczenie gwiazdy, w obrócie 
swoim pochyłości do osi*świata nie odmienia, a zatem cią- 
gle do równoleżnika opisywanego przez gwiazdę wykie-" 
rowaną zostanie, Machina ta bardzo dobrze służyć może 
do przeświadczenia nas o jednostayności biegu dziennego 
we wszystkich jego częściach; podzieclmy bowićm koło ró- 
waiikowe na 560? i naznaczmy czas kiedy gwiazda prze- 
szła przez pewne koło zboczeń, wyobrażone przez nić w o- 
guisku lunety zaciągnioną;.daymy że wtenczas skazówka 
idąca razem z obrotem osi pokazywała zero stopni na ko- 


20'. Lunety 4B i DC (fig. æ) są dosiebie pionowe i przytwierdzone 
nazawsze do narzędzia tak, źe ich ruchy całemu narzędziu są 
wspolne. Luneta GD służy do brania odległości od Zenit, od 
zera do 60? , luncta zaś ÆB do brania wysokości od zera do 
o”. Przez tę sztukę można obserwacye robić od Zenit aż do 
poziomu, chociaż łuk narzędza wynosi tylko stopni 60. Przed 
obserwacyą narzędzie ustawia się na wysokość gwiazdy tak, że- 
by nić wierzchołkowa odpowiadała dokładnie podziałowi brze- 
"gu, ilość zaš która się ma do wysokošci nastawionėy dodać lub 
odciągnąć . otrzymuje się z obserwacyi za pomocą mikrome- 
tru, którego nić jedna jest ruchąana i przez śrubę dociąga się 
na gwiazdę, która weszła pod nicią lub nad nicią środkową, 
Liczba obrotów śruby mikrometryczney oznacza e TNA ró- 
Żnicę „adzy wysokością gwiazdy obserwowaną, a wysokością 
adj + ąSMy narzędzie naslawili; opisanie mikrometru niciowe- 
p0 w tem narzędziu używanego, dane jest w$ 17. 
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le równikowém; po upłynieniu godziny, kiedy nić lunety 
znowu na tęż samę naprowadzimy gwiazdę, skazówka po 
każe stopni 15, po dwóch godzinach stopni 30 it. l.  G 
nam widocznie pokazuje że bieg dzienny nieba nie tyl 
ko co do trwałości całego obrotu, ale nawet w częściach 
swoich jest jednostayny, to jest, że ten obrót jest do 
skonale proporcyonalny upłynionemu czasowi. Skład machin 
równikowych może bydź rozmaity ale główny, początek 
na którym się opićra, zawsze jest taki jakiśmy tu opisali, 


XVI. Mikrometr Kassyniego, Bradlaja, i kołowy. Sposób znale- 
mienia przezeń różnicy wznoszenia się prostego i zboczenia mię* 
dzy gwiazdą znaną i planetą. 


Mikrometra jakie się naypospoliciey do lunety równi- 
kowóy używają są następujące: Mikrometr Kassyniego ja- 
ki nam wystawia fig. 16, gdzie koło 4CBE zwyczaynie 
zrobione z metallu i w ognisku lunety osadzone, ma na so- 
bie eztóry nici zaciągnione, z których nić ÆB wyobraża 
rys równoleżnika, czyli kierunek biegu dziennego gwiazd; 
nić ÆC do pićrwszey pionowa oznacza płaszczyznę koła 
zboczeń, inne zaś dwie VO, LM robią z pićrwszemi ką- 
ty 45%. Dla znalezienia różnicy wznoszenia się prostego 
między dwiema gwiazdami, z których jedna tylko jest zna- 
ną co do położenia, ustawia się nić 4B tak, aby pićrwsza 
gwiazda jak naydoskonalćy po nićy się posuwała, i kiedy 
ta przychodzi do środka czyli przecięcia się nici, czas ten 
naznacza się na zegarze. Kiedy poźnićy druga gwiazda 
lub planeta posuwa się przez lunetę opisując inną liniją 
FFEDGR równoległą do .4PB naznacza się czas przyy- 
ścia jego do punktu D, czyli do tego samego koła zbo- 
czeń na któróm gwiazda pićrwsza obserwowaną była, ró- 
Żnica tych dwóch czasów daje różnicę wznoszeń prostych. 
Dla znalezienia zaś różnicy w zboczeniu między $wiazdą a 
planetą , czyli pionowóy PD zajętóy między Æ4B i FR, 
obserwuymy czas kiedy, planeta przechodzi przez nici 
w punktach F i G, przeciąg czasu między témi przecho- 
dami obrócony na stopnie, minuty i sekundy , daje kąt 
w* biegunie świata; kąt ten rozmnożony przez dostawę zbo- 
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> czenia gwiazdy daje (*), w podziałach koła wielkiego łuk 
EDG którego połowa równa jest DP, ponieważ kąt FPD 
z wykróślenia równy jest 45°. Mnożymy zaś kąt w bie- 
gunie swiata, czyli łuk równika, przez dostawę zboczenia 
szukając odpowiadającego łuku równoleźnika dla tego, że 
koła i łuki równoleżników mają się do kół i łuków od- 
powiadających równika, jak wstawy odległości od biegu- 
na, czyli jak dostawy zboczenia; i tak 


Ł:ł==1:wsta=1:dostf. Stąd ¿=È dostg. 


Æ jest łuk równika; Ž łuk równoleźnika tyleż stopni co 
łuk Æ zawierający; A odległość równoleżnika od bieguna; 
B=go? — a=zboczeniu gwiazdy. 

Drugiego gatunku mikrometr znany pod nazwiskiem Mi- 
krometru Bradleja jest częścićy od Astronomów używany. 
Figura 17 wystawia nam ten mikrometr, w którym BEDE 
jest kształtu kwadratu ukośnego; ale tak, że w nim jedna 
z przekątnych jest dwa razy większa od drugićy: do zrobienia 
takowego mikrometru bierze się kwadrat „4GHG którego 
boki ZC i GH są podzielone na dwie części równe w pun- 
ktach D i B; od punktów tych prowadzą się dwie lini- 
je do kątów przeciwległych, to jest od Æ linije BA i BC, 
a od D linije DG i DH; linije te przez wzajemne przecięcie 
się uformują kwadrat nkośny BEDE, gdzie EF jest po- 
łową linii ÆC, a zatóm i połową linii BD, jeżeli więc 
w jakićmkolwiek mieyscu tego mikrometru poprowadzimy 
liniją ef, równoległą podstawie ÆF, zawsze pionowa Zd 
równą będzie podstawie ef. 

Porównywając więc planetę lub kometę z gwiazdą ja- 
ką stałą, wykieruymy lunetę tak, aby gwiazda stała 
w biegu dziennym doskonale posuwała się po nici EF; 


. 


4 


(*) Bierzemy zboczenie gwiazdy znanćy zamiast zboczenia 
planety którego nieznamy , ale błąd ztąd wypadający jest nie- 
zna r, gdyż > RAE w 

czny, gdyż w podobnych obserwacyach różnica między zbo- 
(oe e ON. nts P p 
szenie a 1 gwiazdy zawsze jest bardzo mała. Wresz- 
cie wyna ANZZAN : > a 

cj azłszy tym sposobem zhoczenie planety, można z niem 
powtórzyć rachunek i ; * et i 

“a € ch 1 otrzymać poprawnieyszą różnicę zboczeń. 
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czas strawiony przez gwiazdę na opisanie nici ZF' zamie 
nia się na stopnie, minuty i sekundy dla znalezienia {uku 
równika czyli kąta w biegunie, któremu odpowiada ZP; 
ten zaś łuk mnoży się przez dostawę zboczenia tóy gwiaz- 
dy dla otrzymania wartości łuku ZF. Obserwuymy po- 
tém planetę bieżącego w lunecie od punktu e do f, ipo- 
dobnym sposobem oznaczmy wielkość ef czyli Bd, Ró- 
Żnica tych dwóch wynalezionych ilości da nam wielkość 
Md co jest różnicą zboczenia dwóch gwiazd obserwowa- 
nych. Itak daymy, żeśmy obserwowali gwiazdę znaną któ- 
róy zboczenie połnocne jest 5°. 10. o" w punktach Zi 2, 
i że wypadki obserwacyi były następujące : 


Gwiazda do punktu Z... 85. 12, 14 czasu gwiazdowego. 


HM... — 15. 16 


4 


przeciąg czasu od F do &=5. 2—=45. 5o” w łuku. 
CaS ,20))=='4(30 ,9)-=n,63801 
z WO a 
l. dost (5°. 10. 0 .)=g.99954 
1,057557 45745: 
Łuk więc ÆF wyrazi się w częściach koła wielkiego 
przez 45,45, 
Kometa był obserwowany : 
w punkcie f... 8g. 22. 50" 
e,.. — 25. 36 


W. T10. 10 sWwełulkit. | 
s 


V (15. B= Aaa =1,18327 
L. dost (5°. 10'. 0')=g,99954 
1,18261==15,20. 
łuk ef zamieniony na stopnie koła wielkiego wynosi 15,259. 
Różnica w zboczeniu gwiazdy *i komety wyrazi się przez 


EF —ef =45',43 — 15,28 = 50' 


„0:=30. 12" 


Ponieważ kometa przechodził w lunecie nad gwiazdą, a 
zalóm rzeczywiście był niżey gwiazdy, zboczenie więc 
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£ E g Zo d P zell 

jego jest mn1eysze, odeiągając zatćm 50. 12” od zboczenia 
gwiazdy otrzymamy zboczenie komety 


3=20. 5g. 48. 


Zamiast podwóynćy zamiany łuków. ZF i ef na stopnie 
koła wielkiego, dosyć jest wziąść roźnicę między czasami 
strawionómi na przebieżenie EF i ef, i tę zamienioną na 
łuk rozmnożyć przez dostawę zboczenia gw iazdy dla zna- 

ieuia różnie iedzy zboczeni rwiazdy i komety. 
lezienia różnicy między a gwiazdy jk lety I 

. +: m £ A A +5 7 
tak nazywając przez Ti T czasy na przebićżenie BE 
i ef strawione, mamy: 


T —3. 2” 
T'—1. T . 
T—T'=2. a =30. 15 w fuku 


VAEGA 25)= l(50',25) = 1,48075 
1.dost.(39. 10. 0')==9.9995* 


FA „r AN i d t h 
140007. 20,200. 12 
Jakoż widoczną jest rzeczą że 


MA— EF — ef=15. PF. dost DD — 15. 7'.dost D 
= 15.dost D(7T-7)....... (2) 


gdzie “D wyraża zboczenie gwiazdy. 

Zrównanie (æ) daje łatwy sposób znalezienia różnicy 
między zboczeniem gwiazdy znanćy i komety lub w ogól- 
ności jakieykolwiek gwiazdy nieznanćy. Nadto, w obser- 
wacyach tak przez mikrometr „Kassyniego jak i przez mi- 
krometr Bradleia niekonieczną jest rzeczą żeby gwiazda 
znana posuwała się po nici, widoczna bowiem jest rzecz 
że różnica w czasach na opisywanie odpowiadających prze- 
strzeni zp. ef i ef strawionych, rozmnożona przez 15 1 
przez dostawę zboczenia gwiazdy, wyraża zawsze różnicę 
zboczeń gwiazd obserwowanych. Co się tycze różnicy 
wznoszeń prostych, ta się wyciąga następującym sposo- 
bem. Z przeyścia gwiazdy przez punkta £ i Æ otrzymu- 
je się czas jey przeyscia przez nić środkową mikrometru, 
który wypada: 
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BŚ. 15 45. 


Przechod komety tp," 25. 5,5 


Różnica przechodów = o. g.19,5 
SR: : 9: 
Różnica wznoszeń prostych którą nazwiymy przez a bę 

dzie : 
CERN, aA TN EE 
a=3.19,5=27,19.52,0. 


Różnica ta powinna bydź dodaną do wznosżenia się pro- 
stego gwiazdy, dla otrzymania wznoszenia się prostego 
komety, gdyż kometa poźnićy przechodził przez nić środ- 
kową mikrometru wyrażającą koło zboczeń, a przeto wzno- 
szenie się jego jest większe; leez jeśliby po dodaniu ró- 
Źnicy wznoszeń do wznoszenia się gwiazdy wypadek prze- 
wyższał 360, naówczas widoczna jest rzecz że tę prze- 
wyżkę uważać należy za wznoszenie się proste komóty. 
Niedawno wymyślony, wydoskonalony przez P. Köhler, 
a bayprostszy ze wszystkich jest Mikrometr tak zwany 
Kołowy (micromètre circulaire) naywięcćy dzisiay w Niem- 
czech używany, jaki nam wystawia figura 18, gdzie 
ABCD i rbes są koła wyrobione z metallu jak naydo- 
kładnićy. Nim gwiazda wchodząca do lunety mp. w a 
przyydzie do b, obserwator ma czas przygotować się do 
obserwacyi ; jeżeli kółko metallowe zżes mało jest gru- 
be, obserwuje się czas gdzie ono przecina gwiazdę na 
dwie równe części przy weyściu w b, i przy wyyściu 
w e; jeśli piérwszy czas wyrazimy przez £, drugi przez 
ue 


T, będzie czas przeyścia gwiazdy przez koło zbo- 
czeń przechodzące przez srodek mikrometru, czyli przez 
liniją którą sobie myślą poprowadzić możemy ze środka 
koła £ pionowie do linii opisaney przez gwiazdę be. Gdy- 
byśmy obserwowali jaką gwiazdę znaną co do położenia, 
któraby doskonale przeszła przez środek kota A, otrzy- 
malibyśmy ik czyli różnicę zboczeń tym sposobem: 

DB 15.(4—ż)dost(D = ki) t—t 


wst. zk = s Z LTE = 
kó 2.1Dr, dost D 2r 


ki =kb „dostikb=a15r.dost D . dostikb, 


F 
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= wyraża czas, jakiego gwiazda potrzebowała na opisa- 
nie promienia koła, D jest zboczenie gwiazdy znanćy; 
wzięliśmy tu dla małości łuku ś£i, dost (D = ki) za równą 
dost/0. Lecz nayczęścićy gwiazda użyta do porównania 
nie przechodzi przez środek koła, jakże więc wyciągnie- 
my różnicę zboczeń wtenczas kiedy obie gwiazdy opisu- 
ją cięciwy ? Do tego potrzeba naypićrwicy wynaleźć War- 
tość promienia kr w stopniach koła wielkiego. Obser- 
wuymy którąkolwiek z gwiazd na równiku lub blizko har- 
dzo téy płaszczyzny leżących, i oznaczmy czas jakiego 
potrzebuje gwiazda do przebieżenia średnicy koła rs, któ- 
ry nazwiymy przez 2r, promień kr wyrazi się w podzia- 
łach koła przez 15.7. Wreszcie z obserwacyi jakieykol- 
wiek bądź gwiazdy którey zboczenie 3 jest znane, mo- 
Źna otrzymać łuk koła wielkiego zakryty przez średnicę 
sr, mnożąc czas na przebieżenie tćy średnicy użyty przez 
15.dost3. Daymy teraz że gwiazda, z którą porównywa- 
my planetę, ma zboczenie /) i opisuje cięciwę men w prze- 
ciągu czasu a=. gdzie h'.i k” wyrażają czasy dotknięcia 
gwiazdy do punktów m i z. Planeta lub gwiazda, któ- 
rey położenia szukamy, idzie cięciwą be, i czas na jóy 


n ' 


przebieżenie strawiony wyrazi się przez ; jakież jest 


A] 
zboczenie gwiazdy nieznanćy ? 
s ` 1 
ka =km. dostakm=15r. dost. km 


OS NEL 2 19 (k — R’) dost D A, (h'— A’) dost D 


km 


15.2.7 2r. 
podobnie 


ki= km. dost ikb=— 5r. dost ikb 
bi __(t'—t)dostD 


wst zkb= ——— 
T: 27 


W tém zrównaniu dla małości łuku zi wzięlismy dost D 
za dost (D= ar) 


xi = ki— kr. 
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Na wynalezienie więc różnicy w zboczeniu służą ostate 
cznie następujące zrównania : 


(A —A') dost D 


ar 


< 
wst thm = 


wst ib | (P — t). dost D 


2T 


xi— 15r (dost kb — dost. rkm) 


gdzie wszystkie ilości albo są znane, albo z tych zrównań 
oznaczyć się mogą. 


Zboczenie planety = D = zi. 


W obserwacyi gwiazdy północnóy znak wyższy bierze 
się wtenczas kiedy planeta w lunecie przechodzi niżey 
gwiazdy, znak niższy kiedy przechodzi nad gwiazdą; Lu- 
nety bowiem astronomiczne jak wiemy przewracają poło- 
żenie przedmiotów. W obserwacyi gwiazdy leżącey ze 
strony południowćy równika prawo na znaki wypada od- 
wrotne. 

Mikrometr kołowy w tém jest wygodny, Że może bydź 
użytym w rozmaitych położeniach, i niema potrzehy nsta- 
wiać go do pewnych kół, jak się ustawiają inne mikrome- 
tra, dla tego nie tylko w machinę równikową, ale w każ- 
dą lunetę wprawionym i do obserwacyi użytym bydź mo- 
Że. Naywiększą nieprzyzwoitością tego mikromerrn jest to, 
Że czasem nie można ocenić, czy gwiazda przeszła pod 
środkiem czy nad środkiem mikrometra, Jeżeli jedna 
z gwiazd przechodzi nad środkiem mikrometru opisując 
cięciwę man, a druga pod środkiem i opisuje cięciwę po 
naówczas różnica zboczeń wyraża się przez następujące 
zrównanie: 


co=kz | ko=15r (dost okp + dost rkm) 
jak to łatwo jest widzieć na figurze. 


Gi 
- 
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WYJI. Mikrometr niciowy i przedmiotowy do mierzenia tarczy 
planet. 


VVystaw nzy sobie dwie nici równoległe osadzone w o- 
onisku lunety, Z których jedna jest statecznie utwierdzo- 
"SE druga zaś może się posuwać za pomocą śruby mikro- 
metryczućy. 'Tak urządzone nici stanowią mikrometr ni- 
ciowy (micromètre fiłaire), służący do brania różnicy 
w zborzeniu, i do mierzenia tarczy planet; na ten koniec 
ustawia się luneta tak, aby nić stateczna była styczną 
do jednego brzegu planety, nić zaś ruchoma posuwa się 
poty, póki się niestanie styczną do drugiego brzegu. 

Y, liczby obrotów , jaką śruba mikrometryczna odwodząc 
nić ruchomą od brzegu jednego do drugiego zrobiła, wypa- 
da wielkość pozorna mierzonego przedmiotu. Wartość zaś 
obrotów śruby mikrometryczney i podziałów koła po któ- 
rych skazówka bieży, łatwo się dochodzi, wymierzając przez 
mikromete wielkość pozorną jakiego przedmiotu, i liczbę 
obrótow wypkhdającą porównywając ze znajomym skądinąd 
kątem optycznym tegoż przedmiotu; z takiego zrównania 
wypadnie wartość obrotu, a ztąd i podziałów na kole śru- 
by mikrometrycznćy porobionych. 

Drugim galunkiem mikrometrn do mierzenia tarczy pla- 
net jest tak nazwany mikrometr przedmiotowy (microme- 
tre objectif, ou heliometre de Bougner), stanowi go s0- 
czewka szkłanna przecięta na dwie równe połowy , jak to 
figura 19 wystawia. Mikrometr tego rodzaju albo w kła- 
da się na koniec lunety, tak, że środkując między szkłem 
przedmiotowóm a przedmiotem, łamie zwolna wchodzące 
promienie i przez to skraca odległość ogniska szkła przed- 
miotowego, albo też sam jest szkłem przedmiotowóm. Pó- 
ki srodki obu części mikrometru zostają w jednómże miey- 
A formują pojedyńczy tylko obraz przedmiotu, lecz je- 
šli rozsuwając te połowy rozdzielimy ich środki, otrzy- 
mamy dwa obrazy przedmiotu, dane przez dwie połowy 
szkła przedmiotowego. Niech odległość środków dwóch 
obrazow będzie CC’; jeśli ia odległość równa jest obra- 
zowi słonca , będziemy imieć dwa obrazy tey gw iazdy sty- 
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kające się z sobą brzegami. Między dwiema połowami m- 
krometru jest linija ÆB podzielona na części i wskazn= 
jąca ubieżoną przestrzeń między środkami Ci C’; jeżeli 
wartość jóy podziałów znajoma jest w sekundach łuku ko- 
ła wielkiego, otrzymamy z obserwacyi mikrometrem wiel- 
kość średnicy słońca; wzajemnie, kiedy średnica słoń- 
ca jest znana, ta porównana z liczbą podziałów mikrome- 
tru da nam poznać ich wartość; wreszcie do oznaczenia 
wartości podziałów mikrometru służyć może każdy przed- 
miot wyraźnie zakończony , i którego kąt optyczny albo 
z wiadomćy odległości i wielkości rzetelnćy przedmiotu, 
albo skądinąd jest znany. Mikrometr ten nayczęściey się 
używa do mierzenia w czasie zaćmienia słońca odległości 
rogów (distance des cornes). 

Te są waźnieysze narzędzia do obserwacyy astronomi- 
cznych służące, daliśmy tylko krótkie ich tu opisanie, zo- 
stawując resztę ustnemu tłumaczeniu, jedno bowiem spoy- 
rzenie na narzędzie więcćy pospolicie uczy, niż długie 
jego na figurze opisywanie. 

Należałoby nam wyłożyć teraz naukę łamania się świa- - 
tła w powietrzu, czyli refrakcył (réfraction), lecz chcąc 
nieprzerywać ciągu rozumowań, któreśmy przed wykładem 
narzędzi astronomicznych zaczęli, i przyyść prędzóy do 
poznania ziemi i do pewnych wniosków względem obrótu 
dziennego nieba, wstęzymujemy się na chwilę od wykła- 
du tóy nauki; przestaniemy tym czasem na ostrzeżeniu 
czytelników Że wszystkie wysokości gwiazd otrzymane 
przez obserwacyą powinny bydź zmnieyszone ilością re- 
frakcyi. 


XVIL. Oznaczenie dokładne bieguna świata. Nowy dowód jedno- 
stayności biegu dziennego nieba. Ziemia jest nieskończenie 
mala bryłą w porównaniu odległości gwiazd stalych. 


Poznaliśmy że gwiazdy powracając statecznie do potu- 
dnika mieysca, i do tćy samóy wysokości w przeciągu 
dnia gwiazdowego . opisują koła, a zatóm zachownją tęż 
samę od bieguna odległość: wyobraziwszy tedy tróykąt 
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= ZPS (fig.20) gdzie Z jest zenit, P biegun, a S gwiaz- 
da, będziemy mieć dwa boki tróykąta ZP i PS state- 
czne na każdy moment. Jeśli znamy PZ odległość bie- 
guna od zenit, i PS odległość gwiazdy od biegnna, mo- 
żemy obserwować w różnych czasach odległość gwiazdy 
od zenit, a z trzech boków tróykąta ZPS rachować na 
moment obserwacyi kąty godzinne ZPS, i uważać czyli 
rosną tak jak czasy upłynione po przeyściu gwiazdy przez 
południk. Trzeba więc nam naprzód oznaczyć odległość 
zenit od bieguna świata, to jest PZ. 

Do tego obierzmy jaką gwiazdę którćy równoleźnik ca- 
ły znayduje się nad naszym poziomem, a obserwując tey 
gwiazdy ' odległość od wierzchołka w czasie wyźszego i 
niższego jćy przeyścia przez południk, otrzymamy : 


w przeyścin wyższóm /V =.PZ—A 
w przeyściu niższóm /V=PZ--A 


gdzie ZW i IV" są odległości gwiazdy od zenit, A jest jéy 
odległość od bieguna świata. Ztąd 


NHN’ =2PZ. PE=:(N+-V) 


DA=JV' N, na ZM albo 


A=PZ—N=N— PZ. 


Wybraliśmy tu gwiazdę między biegunem a zenit; gdy- 
by gwiazda w przeyściu wyźszóm przechodziła ze strony 
południowćy zenit, w zrównaniach wyższych potrzebaby 
"4 tę odległość od zenit ze znakiem odjemnym. 

Tak tedy mając w twoykącie ZPS dwa boki PS i PZ sta- 
teczne dla jednćy gwiazdy, i bok trzeci ZS znany na pe- 
wny moment przez obserwacyą, łatwo za pomocą zrówna= 


nia fundamentalnego tygonometryi kulistćy wyciągniemy 
wartość na kąt godzinny ZPS. 
Powtarzane takowe obser 


. i wacye irachunki pokażą nam, 
że kąt godzinny każdcy 


= gwiazdy stałéy w godzinę po jéy 

"Ak przez połndnik jest 15%, we dwie godziny 509? 

15 d. co na W ci dań id że ewi 
co nam nowy į dostateczny daje dowód, że gwiaz- 
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dy stałe opisują koła ruchem jednostaynym tak dalece, 2 
kąty w biegunie świata rosną zupełnie proporcyonalmi 
czasóm. Ponieważ odległości gwiazdy od biegnna świal, 
obserwowane z jednego mieysca są w ciągu całego obró 
tu gwiazdy też same, wypada koniecznie że oś obrót 
nieba przechodzi przez oko obserwatora; od punktów bo 
wiem tylko osi poprowadzone promienie widzenia do ró 
wnoleżników gwiazd formować mogą powićrzchnie ostro 
kręgów prostych, których osią jest oś ohrótu dziennego, 
Lecz w jakióćmkolwiekhądz mieyseu robiono obserwacye, 
wszędzie postrzegano statecznie, że wszystkie gwiażdy 
w przeyściu wyższóm i niźszóm przez połndnik, równo się 
oddalały od bieguna tak dalece, że oś obrótn wszędzie 
zdawała się przechodzić przez oko obserwatora. 

Ten dziwny fenomen nie może się inaczćy wytłumaczyć, 
tylko przypuszczając, zaprzód, że oś obrótu nieba prze- 
chodzi przez ziemię, potwzóre, że wielkość ziemi porówna- 
na z odległością gwiazd statych daje stosunek nieskończe- 
nie mały. Naówczas promienie widzenia prowadzone z ró- 
Żnych punktów ziemi do tóyże samćy gwiazdy, powinny 
nam się wydać równoległemi, czyli że ziemia widziana 
z odległości takiey jak są gwiazdy, wydawać się musi 
w przestrzeni świata jak punkt, którego wielkość dla mało- 
ści oeenioną bydź nie moźe. 


XIX Środek ziemi uważać mośna za środek pozoraćy kuli niebie- 
skicy. Równikh, poludniki, i równoleźnihi uważane na ziemi 
jako na doskonatey kuli. Ogólne wyobrażenie tych liniy na 
jakąkolwiek figurę ziemi, 


Ponieważ ziemia tak jest małą, że jóy wymiary nikną 
w porównaniu odległości gwiazd stałych, możemy przeto 
uważać kulę niebieską jako zakreśloną promieniem nie- 
skończenie wielkim, którćy środkiem jest środek ziemi; 
położenie gwiazd stałych i prawa ich biegu, wyciągnio- 
ne z obserwacyy wyższych, zostaną dla małości promie- 
nia ziemskiego teź same na środek ziemi, jakie były na 
pewny punkt jey powićrzchni. Pamiętaymy jedrak źe la- 
kie wyobrażenie kuli niebieskiey jest Lyłko pr, ;ciem Astro- 
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nomów ułatwiającóm naukę; gwiazdy bowiem są bez wąt- 
pienia w różnćy od nas odległości, lecz gdy my tćy od- 
ległości nie szukamy, lecz tylko porównywamy kąty 
rozmaite robione w oku obserwatora przez Biguna wi- 
dzenia, widoczna jest, że takowe przypuszczenie ani sto- 
sunku, ani wielkości tych kątow bynaymniey nie od- 
mienia. ! mx . krasta. i tak wa AWB 

Nadto, ponieważ ziemia jest okrągłą, i ja wymi Jóy 
w różnych micyscach robiony pokazuje, mało się różni od 
doskonałćy kuli, nim tedy do odkrycia tych małych nier- 
wności przyydziemy , uwaźayniy teräz srodek ziemi jako 
środek dwóch kul, prawdziwćy ziemskiey i pozornćy nie- 
bieskićy. i x 

W itćm przypuszczeniu oś obrotu dziennego nieba prze- 
chodzi przez środek ziemi, a jéy końce uważane na po- 
wierzchni są biegunami ziemi (pòles de la terre). 

Płaszczyzna równika niebieskiego przecinając ziemię 
przez jey śrolśk, narysuje na jćy powierzchni koło wiel- 
kie, które się zowie Ztówzikicm ziemskim (Equateur ter- 
restre). Koła godzinne utworzą podobne koła na powićrz- 
chni ziemi, które się zowią Południkami (meridiens), te 
wszystkie przechodząc przez bieguny ziemi przecinają się 
w linii, która jest osią ziemską. 

Jeżeli przez oba bieguny ziemskie poprowadzimy pła- 
szczyzny równoległe do równika, obie te płaszczyzny tra- 
fią dla małosci ziemi na tęż sumę gwiazdę i na równik 
niebieski , płaszczyzny więc równoleżników niebieskich 
nie przerzynają ziemi, lecz jesli w yobrazimy sobie ostro- 
kręgi, któreby miały wierzchołek spólny we środku zie- 
mi, a ża podstawy rozmaite równoleźniki niebieskie, po- 
wierzchnie tych ostrokręgów, przecinając się z powićrzch- 
nią ziemi, narysują koła małe, ktorych płaszczyzny heda 
równoległe do równika, koła te nazywają się równoleśni- 
kami ziemskiemi (pavrallżles terrestres) 


. Gdyby ziemia nie 
była kulistą, tedybysmy r 


oównikiem ziemskim nazwali li- 
niją na powiérzchui ziemi zaymującą te punkta, których 
linije wierzchołkowe są równoległe 


do równika częli pio- 
nowe do osi św iata, 


końce liniy wierzchołkowych prze- 
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dłużone , dla małéy powićrzchni ziemi trafią na równi 
niebieski, ale punkta których linije wierzchołkowe są ró 
wnoległe do płaszczyzny równika, mogą na powierzchni 
ziemi formować liniją, która się jedną płaszczyzną zająć 
nie może, naówczas równikiem ziemskim będzie linija po- 
dwóynćy krzywizny. Jeżeli ziemia jest kulą, lub powierz- 
chnią wypadającą z obrotu jakiey linii około osi świata, 
równik ziemski będzie liniją płaską i kołowa, 

Podobnie południkiem ziemskim będzie to linija prze- 
chodząca przez punkta, których linije wierzchołkowe spo- 
tykają południk niebieski, linija ta w ogólności jest lini- 
ja podwóyney krzywizny; w przypadku kiedy powierz- 
chnia ziemi jest obrótową, poładniki ziemskie będą to li- 
nije leżące na jednćy płaszczyźnie, których figura jest taż 
sama co linii rodzącey powićrzelinią ziemi. Bieguny ziem- 
skie w ogólności $ą to punkta, których zenit wypada w bie- 
gunie świata, a które mogą bydź, lub nie, na jednćy linii 
równoległćy do osi świata. 

Nakoniec równoleźniki ziemskie będą w ogólności u- 
formowane przez punkta, których linije wierzchołkowe pa- 
dają na tenże sam równoleźnik niebieski, chociaż linija łą- 
cząca te punkta na powićrzehni ziemi, jest liniją pojedyń- 
czey lub podwóynćy krzywizny. Można tedy rozróżnić 
równoleźniki ziemskie jedne od drugich, podług zboczeń 
odpow iadających im rów noleźników niebieskich, czyli po- 
dług kąta jaki linija wierzchołkowa robi z płaszczyzną ró- 
wnika niebieskiego. Kat ten nazywa się szerokością ro- 
wnoleźnika (latitude du parallèle) i wszystkich mieysc na tym 
równoleżniku będących. Niech na (fig. 21) OO' wyraża równo- 
leżnik mieysca O, ZO liniją wierzchołkową tegoż punktu. 
Kąt ZOE=E'NZ jest szerokością micysca. Jeśli ziemia 
jest doskonałą kulą punkt ŻY będzie we środku C, gdyż 
w tym przypadku wszystkie linije wierzchołkowe przeci- 
nają się we środku kuli. Jakakolwiek jest figura ziemi, 
szerokość micysca na równiku jest zero, ponieważ linija 
wierzchołkowa znayduje się na płaszczyznie równika nie- 
bhieskiego jeśli ziemią jest kulą; albo jest równoległą do 
tćy płaszczyzny w przypadkn fignry jakieykolwiek. Na 
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bićcunie , gdzie linija wierzchołkowa CP jest równoległą 
osi swiata, szerokość mieysca jest =go?. Granice tedy 
nbywania i rośnienia szerokości mieysc są: o? i go”. Miey- 
sca położone ze strony północney równika mają szerokość 
północną (latitnde boréale), położone ze strony południo- 
wey mają szerokość południową (latitude australe). Po- 
nieważ umiemy znachodzić odległość bieguna od zenit po- 
dług N.18, znay dziemy tedy przez obserwacyą jakiey gwiaz- 
dy kołobiegunowóy kat ZOP; go—Z0P=FOZ = wy- 
sokości bieguna nad pozióm mieysca = szerokości tegoż 
micysca. 

Równik ziemski przechodzi przez Ftyopią , Sumatrę, 
Borneo, nową Gwineę; przerzyna morze południowe, Pe- 
ru, wchodzi na ocean Atlantycki, i przechodąc przez wy- 
spę ś. Tomasza kończy swóy obwód na brzegach Etyopii. 
Biegun południowy leży ku stronie południowćy nowéy 
Hojlandyi; północny, którego okolice nieco lepiey są zna- 
ne leży między Grenlandyą i Rossyą północną. Oba do 
tego czasu dla ciągłych lodów Żeglarzóm przystępnemi 
nie były. 


XX. Różny widok nieba podług różnćy pochyłości równika do po- 
ziomu. Położenie sfery proste, równoległe *i ukosne. 


Ponieważ oś biegu dziennego różną ma pochyłość do 
poziomu w różnych anieyscach , ztąd teź niebo i bieg 
dzienny gwiazd różnie się dla różnych krajów wydawać 
powinien. F tak: mieszkaniec znaydujący się na równiku 
widzi oba bieguny świata na swoim poziomie; gwiazdy 
wszystkie opisnją koła pionowe do poziomu bawiąc ty- 
le nad poziomem ile pod poziomem. Dla mieszkańca po- 
łożonego między równikiem a biegunem, jeden tylko bie- 
gun będzie widziany, podniesiony tyle nad jego pozióm, ja- 
ka jest szerokość jego równoleżnika; gwiazdy będą jedne dłu- 
żéy, drugie krócćy bawić nad poziomem, niektóre z nich 
będą ciągle widziane inne nigdy nad poziom nie weydą. 

areszcie mieszkaniec będący na biegunie ziemi, widzi 
ten biegun n zenit, i bieg dzienny gwiazd wszystkich jest 


8 
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równoległy jego poziomowi, Dla tego różnego widok 
nieba, Jeografowie nadali nazwiska trojakiemu położeniu ró 
wnika względem poziomu rozmaitych krajów, i tak miey 
sce ma sferę prostą (sphère droite), ukosną (sphere obli 
que), lub równoległą (sphóre parallèle), podług tego ja 
równik jest pionowy, pochyły, lub równoległy do pozio 
mu tego mieysca. (patrz Jeogr. J. Śniadeckiego k. 84). 


— R ZN 


ROZDZIAŁ LI. 


Sposoby oznaczania POZ ch „punktów na po- 
wićrzchni ziemi. 


~ 


XXI. Figura ziemi. Długość i szerokysć mieysca oznaczają jego 
położenie na powierzchni ziemi. 


Żeby wiedzieć czyli ziemia jest kulą doskonałą albo nie, 
należy porównać między sobą dłagości łnków zawierających 
tęż samę liczbę stopni i mierzonych w różnych częściach 
powićrzchni ziemskiey. Rozmiary te, z wielkim kosztem 
w wieln już uskutecznione krajach, dały poznać, Że zie- 
mia jest ellipsoidą spłaszczoną przy biegunach a wydęta 
przy równiku (*). Różnica między osią większą i mniey- 
szą elpsoidy rozdzielona przez oś większą daje spłaszcze- 
nie ziemi (applatissement de la terre). Spłaszczenie wy- 
ciągnione z łuku mierzonego na równiku przez PP. Bou- 
guer i Lacondumine , i z łuku a" we Francyi 


przez Mechain i Delambre jest zz Wymiary też sa- 


E 65° 
me dały na wielkość promienia ziemskiego 
z ik a metr— z 
pa royni R 6376984 1454,8 f mil fran. (lieues communes), 

na biegunie 6356324 = 1450,1 


(°) Patrz Jeogr. J. Sniadeckiego tudzież Delambre Traité d'A- 
stronomie W. LM, k. 51a. 
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VVielkość promienia„średnia w szerokości 45% wynosi: 
6566725." == 1452,4 mil francuz. (*). Inne wymiary fu- 
ków porównywane z sobą dają na spłaszczenie ziémi war- 
tość jedne większą drugie ninićyszą od wyżźćy w vmienio- 
néy, co pokazuje, że figura ziemi nie jest doskonałą po- 
wierzchnią z obrotu ellipsy powstałą. Lecz wymiary wszy- 
stkie dają zawsze na spłaszczenie ziemi ilość tak mata, 
że ją w wielu zagadnieniach astronomicznych i we wszy- 
stkich jeograficznych za doskonałą kulę bez znacznego hłe- 
du uważać można. I tak: na kuli blizko 12 cali promie- 
nia mającćy, chcąc wydać figurę ziemi, należałoby zrobić 
promień przy biegunie krótszy od promienia równikowe- 
go o pół linii, ilość którą dokładnie oznaczyć bardzo jest 
trudno. Dla tego w robieniu kul sztucznych wyobrażają- 
cych ziemię, spłaszczenie zupełnie się opuszcza , tak jak 
się opuszcza w rachunkach na morzu gdzie wszystkie sto- 
pnie szerokości nważają się za równe , gdyż różnica wy- 
padająca z tego błędu jest bardzo małą i niknie między 
innćmi błędami, które w podobnych robotach są nieuchron- 
ne. Nie wchodząc tu w naukę robienia kart jeograficz- 
nych, zastanówmy się tylko nad sposobami astronomicznemi 
oznaczenia położenia mieysca na kuli ziemskiey. Chcąc 7 
wiedzieć na ziemi położenie jakiego mieysca, znać potrze- 
ba równoleźnik tego mieysca, i punkt równoleźnika na 
którym się to mieysce znayduje. Równoleźnik łatwo się 
wynaydzie przez obserwacyą szerokości mieysca sposoba- 
mi wyżćy podanćmi; nadto wysokość południkowa jakiey- 
kolwiek gwiazdy znanćy co do zboczenia, da nam lẹ szero- 
kość. Dla znalezienia punktu na tym rownoleźniku trze- 
ba wiedzieć kąt jaki czyni południk tego mieysca z połu- 
dnikiem znanym. Do lego potrzeha obrać południk ja- 
- kiego mieysca, od któregobyśmy kąty, jakie z nim robią in- 
ne południki, rachować mogli. Tak obrany południk na- 
zywa się południkiem pićrwszym (premier méridien}. O- 
branie południka za pićrwszy jest dowolne, francuzi pro- 


'—  — EM. 


(*) Astronomie phys. de Biot T.1, k. 1:1, 


60 POCZĄTKI ASTRONOMII 


` 
wadzą go przez obserwatorynm Paryskie, Anglicy przez 
obserwatoryum w Greenwich. Poprow adźmy myślą połą 
dniki przez rozmaite punkta jednego równoleżnika, połu 
dniki te zrobią różne kąty z południkiem pićrwszym ; 
każdy punkt równoleźnika będzie rozróżniony od innych 
przez kąt, jaki jego południk rohi z południkiem pićr- 
wszym. Kąt ten między południkiem pićrwszym a połu- 
dnikiem mieysca zawarty, nazywa się długością mieysca 
(longitude du lieu), miarą tego kąta jest łuk równika mię- 
dzy południkami zajęty. Długość jest wschodnia lub za- 
chodnia, podług tego jak micysce jest położone na wschód 
lub na zachód względem południka pićrwszego. 


XXII. Róźnica w rachubie czasu na rozmaitych mieyscach jest 
właśnie różnicą w długości tychśe micysc. Móżne sposoby 
wynalezienia długości mieysca. JVynalezicnie czasu na mo- 
ment obserwacyi. Różnica w długości i szerokości dwóch micyse 
daje poznać odległość tychże mieysc od siebie w łuku i w mia- 
rach podłużnych, 


Ponieważ łuk równika wyrazilismy przez czas, więc 
i długość jeograficzna także przez czas wyrazić możemy, 
licząc 15° łuku na jednę godzinę gwiazdowa. Jeżeli wszy- 
scy mieszkańcy ziemi liczą czas od przeyścia teyże sa- 
méy gwiazdy przez południk, widoczna jest że mieszkań- > 
cy mający różną długość, różną teź mieć będą rachubę 
czasu; i tak mieszkańcy położeni na wschód względem po- 
łudnika piórwszego o 15%, będą mieć przechód jedneyże 
gwiazdy przez południk o godzinę wcześniey; położeni o 159 
na zachód, o godzinę poźnićy, niżeli mieszkańcy pod po- 
łudnikiem pićrwszym, i różnica w rachubie czasu daje ró- 
źnicę w długości jeograficzney mieysc. 

Gdybyśmy więc mieli jaki fenomen na niebie momen- 
talny i jednocześny dla różnych mieszkańców ziemi, ró- 
Żnica między czasami tego fenomenu rachowanemi w ro 
maitych mieyscach, dałaby ich różnicę w długości. Keno- 
menami takiemi są zaćmienia xiężyca ziemskiego i xięży- 
ców Jowiszowych. Zaćmienia słońca i zakrycia gwiazd przez 
xiężyc (oceultations) nie są wprawdzie fenomenami jedno- 
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cześnemi, ale Astronomowie mnicją z nich wyciągnąć czas 
fenomenu jednocześnego, i ztąd tego gatunku zaćmienia 
lepićy jeszcze niź pierwsze do wynalezienia długości słu- 
żyć mogą; sposoby te wyłożymy wtenczas kiedy poznamy 
biegi słońca i xiężyca. Obserwacya odległości gwiazd od 
xiężyca służy także do znalezienia dłngości jeograficzney. 
Odległość xiężyca od gwiazd ciągle się odmienia, i ta od- 
miana w stosunku do czasn jest dosyć znaczną; daymy 
że w Wilnie obserwowaliśmy dokładnie odległość xięży- 
ca od jakiéy gwiazdy znakomitóy, i zaznaczyliśmy czas 
tóy obserwacyi ; jeżeli zkądkolwiek wiemy jaki jest czas 
w Paryżu, kiedy odległość xiężyca od tey gwiazdy jest 
właśnie taka, jakąśmy znaleźli, wyciągniemy łatwo ró- 
źnicę w długości między Wilnem a Paryżem. Dla tego 
' to ndległości xiężyca od słońca i gwiazd znacznieyszych, 
rachowane są w kalendarzach astronomicznych co sześć 
lub eo trzy godzin. WV kalendarzach francnzkich (Com- 
moissanse des tems) rachuba ta jest na południk paryzi, 
w angielskich (Nautical Almanac) na południk obserwa- 
toryum w Greenwich. We wszystkich tych sposobach 
nayważnieyszą jest rzeczą znać dokładnie w momencie ob- 
serwacyi czas jaki się powinien liczyć pod tym południ- 
kiem na którym się znaydujemy. Łatwo tego dóydziemy 
inając znaną szórokość mieysca, i zboczenie słońca lab ja- 
kićy gwiazdy znanóy, Obserwując bowiem odległość od 
zenit tey gwiazdy; to jest ZS, (fig. 20), w tróykącie ZPS 
będziemy mieć trzy boki znane, a więc znaydziemy kąt 
ZPS (*). Kalendarze astronomiczne dają wznoszenie się 
proste gwiazd czyli czas o ktorym gwiazda jaka przecho- - 
dzi przez południk; jeżeli ten czas wyrazimy przez r, a 
kąt godzimy ZPS zamieniony na czas przez t, będzie 
ra=żł czas jaki zegar wskazywać powinien w czasie ob- 
serwacyi wysokości gwiazdy. I tak niech będzie: 4K=45°. 


(*) Kąt ten wynaydzie się ze zrównania 


st ja=(/ 1 (a -+ b — c) wst! (a -+e — b) (Tryg. kul. kar. 6). 
wst b wst e e 
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15. 0'=58, 1, 0'= wznoszeniu się prostemu gwiazdy 
wyrachowany na moment obserwacyi z tróykąta ŻPS k 
P—16=15, y, Uważając tedy gwiazdę ku stronie za 
chodniey od południka, czas gw iazdowy na moment kie 
„dy odległość gwiazdy od zenit była ZS, wyrazi się prze 
AK+KPZ=35,v.-|-19.4-=47.5. różnica między tym 
czasem, a czasem zegarowym jest własnie zrównaniem i 
poprawą czasu zegarowego. 

Znając szerokość jeograficzną i różnicę w długości 
dwóch mieyse na powićrzchni ziemi, łatwo można racho- 
wać ich odległość od siebie. I tak niech < i B (lig. 22) 
będą te dwa mieysca, „483 jest łuk koła wielkiego wy- 
rażający ich naykrótszą odległość, w tróykącie „4/5 gdzie 
P jest biegnnem równika, będą znane ÆP i PB, jako 
dopełnienia szerokości, i kąt ÆPB, który jest różnicą 
w długości: ztąd otrzymamy łuk „48 za poniocą analogii 
Nepera lub zrównania (m) (Vryg. kul. k. 25). Łuk ten 
w stopniach zamienia się na miary podłuźne i wypadek 
daje odległość punktu 4 od B w milach lub metrach. 


XXIII. Bieg dzienny nieba może sie wytłumaczyć przez bieg wi- 
rowy ziemi. Fenomena dowodzące bicgu wirowego ziemi. 
JE d 2 Ę 


Nim porzucimy naukę o ziemi zwróćmy jeszcze uwagę 
na ten powszechny eiał niebieskich obrót około ziemi 
w przeciągu 24 godzin. Gdyby ziemia, którą dotąd uwa- 
żaliśmy w spoczynku, była obdarzoną ruchem w stronę 
przeciwną obrótowi dziennemu gwiazd, to jest o:l zachodn* 
na wschód , wtenczas widoczna jest że całe niebo zda- 
wałoby się obracać od wschodu na zachód. Obrót więc 
tón dzienny ciał niebieskich możemy równie wytłumaczyć 
przez ruch całego nieba jak i przez bieg ziemi około swo- 
jéy osi w stronę przeciwną. (Jeog. J. Sniadeekiego k. 62). 
Nie jest że prościćy i łatwićy poymować ruch ziemi, któ- 
ra jakesmy poznali jest tylko punktem w przestrzeni świa- 
ta, a niżeli ten bieg przypisywać ciałóm w nieskończonóy 
prawie odległości od nas położonym? Odmiana wielko- 
ści pozornćy rozmaitych gwiazd pokazuje Že te raz są bliższe 
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drogi raz dalsze od ziemi. Tarcze słońca, xiężyca, pla- 
sx i komet uważane przez Teleskopy, pokazują się więk- 
sze, gdy tym czasem gwiazdy przez naymocnieysze Tele- 
skopy widziane, nie pokazują się jak tylko w kształcie 
unktu bez znacznego rozmiaru, co dowodzi, że gw iazdy 
stałe bez porównania dalcy są położone niż słońce, księ- 
życ, planety i komety, a ztąd sądzić wypada że wszyst- 
kie ciała niebieskie chociaż je na powićrzchni jednóyże 
mieścimy kuli, są rzeczywiście w bardzo różnćy od sie- 
bie odległości. Ciała te tak po przestrzeni świata w ró- 
Żnych i tak wielkich od siebie odległościach rozrzucone, mu- 
szą W przypuszczeniu biegu nieba opisywać rozmaite ko- 
ła, z taką każde szybkością, aby w przeciągu 24 godzin 
obrót ten ukończyć. Możnaż rozsądnie przypuścić tę szcze- 
gólną szybkości kombinacyą , i naginać, że tak powiem, 
nmysł do pojęcia sposobem trudnym i zawikłanym feno- 
menu, który przez bieg ziemi z taką się łatwością i pro- 
stotą poymuje? WVszelki ruch niedaje się ucznć, tylko 
porównywając go z inbemi ciałami ruchn tego pozbawio- 
nemi, i dla tego pozorny spoczynek ziemi nie dowodzi 
wcale , że ziemia rzeczywiście jest nieruchomą. Zostając 
na powićrzchni ziemi, podlegli razem z powietrzem spól- 
nemu biegowi, biegu tego nie czujemy, ale bieg ten wi- 
docznie pokazują ciała niebieskie zdające się biedz 
w stronę przeciwną, tak jak biegą brzegi ziemi dla pły- 
nącego okrętem. Wiele moglibyśmy przytoczyć przykła- 
dów pozornego ruchu i spoczynku które oko widzi, gdy 
tym czasem rozwaga głębsza oczywiście błąd świadectwa 
zmysłów wyjawia ; ale te przykłady powszechnie są znajome. 
Jeżeli ziemia ma bieg wirowy, cząstki jey dla siły od- 
środkowćy większey na równiku niż pod biegnnami, powin- 
ny tak się ułożyć, iżby promień ziemi przy równiku, gdzie 
ciężkość ciał zmnieysza się przez siłę odśrodkową, był więk- 
szym od promienia przy biegunie; ziemia tedy, przypu- 
szczając bieg wirowy, powinna bydź spłaszczoną przy bie- 
gunach, a wydętą przy równiku. Spłaszczenie więc zie- 
mi odkryte przez dokładne wymiary dowodzi jéy biegu 
wirowego, 
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Bieg ten okazuje się jeszcze przez zboczenie z kier 
ku pionowego ciał spadających z wielkich wysokości. La 
wieśmy u wierzchołka wysokićy wieży ciężar na nie 
ciężar ten na ziemi wskaże punkt, który jest końcem li 
nii wierzehołkowćy przechodzącćy przez punkt zawie 
szenia: zaznaczmy dobrze to mieysce, i podniosłszy w gó 
rę ciężar, spusćmy go potóm z mieysca zawieszenia nici 
Jeśli ziemia jest nieruchomą, ciężar spadnie po linii wierz 
chołkowóćy na punkt zaznaczony, lecz jeśli ziemia ma bie 
wirowy, ciało będące u góry mając w momencie spuszcze- 
nia szybkość większą niżeli spod wieży, gdyż jest dalćy 
oddalone od osi kręcenia się, spadać będzie w kierunku 
złożonym z kierunku poziomego, i kierunku ciężkości; 
trafić więc powinno nieco na wschód od punktu nazna- 
czonego. oswiadczenia te były probowane w Bolonii 
przez P. Gugliemini, w Niemczech przez P, Henzenber- 
ga, w Hollandyi przez PP. Breda i Heyneberger, i cho- 
ciaź te doświadczenia nie zupełnie tę samę dają wartość 
oddalenia się jaka była rachowaną podług praw Mecha- 
niki na różną wysokość i szerokość jeograficzną, wypad- 
ki jednak wszystkie mówią za biegiem ziemi. 

Opuszczamy wiele innych dowodów biegu dziennego 
ziemi powszechnie dziś przez Astronomów przyjętego. 
VV ciągu dalszym tey nauki napotkamy fenomena, które 
przez biegi ziemi innego rodzaju łatwo się tłumaczą; im- 
ne znowu, które uważając ziemię za nieruchoma , żadną 
miarą pojętemi bydź nie mogą. 


ROZDZIAŁ iv. 


Łamanie się promieni światla w atmosferze 
czyli łtęfrakcya. 


——z 


XXIV. Co jest refrakcya w ogólności. Prawa jakim podlega pro- 
mień światła wpadając do środka gęstości różncy. HPypro. 
wadzenie zrównania na refrakcyą przez funkcyą kąta zlama- 
nego , kiedy środek* łamiący jest jednostaynćy wszędzie gę- 
stości. 


Wiemy że światło przechodząc ze środka gęstości pe- 
wnóy do środka inney gęstości, odmienia swóy kierunek. 
I tak wyobrażmy sobie (fig. 25) pfaszczyznę 4B, oddziela- 
jącą nam środek rzadszy od środka „gęstszego znaydują- 
cego się pod płaszczyzną „45. Promień DG natrafiwszy 
na środek gęstszy w punkcie C, odmieni swóy pićrwszy 
kierunek DCE na kierunck CLG, zbliżając się do linii 
ZCM pionowćy do płaszczyzny 4B. W ogólności pro- 
mienie światła wpadając ze środka rzadszego do gęstszego 
łamią się do linii pionowćy, przeciwnie zaś oddalają się 
od tćy linii jeżeli przechodzą ze srodka gęstszego do rzad- 
szego. Kat promienia wpadającego z pionową do powićrz- 
chni środka gęstszego w punkcie wpadnienia, zowie się 
kątem wpadania (angle d'incidence), kąt promienia zła- 
manego z tą samą pionową, zowie się kątem złamanym 
(angle rompu); różnica zaś między temi dwóma kątami, 
zowie się kątem złamania (angle de rófraction). I tak kąt 
DCZ jest kątem wpadania, kąt FCZ jest to kąt złamany, 

7 a kąt FCD jest kątem złamania, czyli ilością refracyi; 
Po Ptolemenszu, którego optyka była zaginęła, Snelliusz 
i Kartezinsz naypierwsi postrzegli, iĉ zachodził stosunek 
stały między wstawą kąta wypadania DCZ, a wstawą ką- 
ta złamanego FCZ. Stosunek ten jest $ kiedy promień 
przechodzi z powietrza do w ody, jest zaś Ż jesli przecho- 

dzi z powietrza do szkła. 
Skutek ten łamania się promieni światła zależy od at- 


9 
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trakcyi proporcyonalnćy gęstości środków. Jakoź bieg pro- 
mienia CK można uważać jako wypadkowy z dwóch szyb 
kości składających, z jednéy w kierunku CH równole 
głym do płaszczyzny 4B , i z drugióy w kierunku Ci 
pionowym do tóy płaszczyzny. Szybkość w tym drugin 
kierunku przyśpieszoną jest przez attrakcyą środka gęst 
szego wtenczas właśnie, kiedy promień wpadający doty- 
ka się tego środka, i staje się równą CM , ztąd kierunek 
promienia wypadkowy zamienia się na (Ł. Ponieważ po- 
dług doświadczeń wstawa kąta wpadania do wstawy kąta 
złamanego jest w stosunku statecznym, nazywając więc 
ten stosunek przez z będzie: 


wst ZCD _ wst (ZCEF-} FCD) wst( N- r) 
m ZOFII WZGL E aN 


gdzie N=ZGF, a r=FCD 


wst W. dost» + wst r. dost N 


Aż wst/Y 


— dostr + wstz.dosty ZY. 5 


Kładąc w tém zrównaniu za dostr, i wstr, ich wyra- 
żenia przez styżz. otrzymamy: 
1—styir , 2stytr 


= — —- ——, dosty N 
A a+styjr ' 1-+sty ir BANA z 


Zkad : 


2sty4 rosty N i=n 
1--n Tai- 


Sty ir 


. 


Dopełniając kwadratu i wyciągając pierwiastek wypadnie 


LO 


__dosty N 1—n Tar 
P f T CER] 


Styż r== Ta 


Ponieważ wartość na sty ł r nie może rosnąć nieskończenie, 
i ta wartość zmnieyszać się musi kiedy się kąt ¿V zmnieysza, 
czyli kiedy rośnie dosty/V, wypada przeto że w wyrażeniu 
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owzymanóm nie można brać smnmy dwóch wyrazów, z któ- 
rych każdy stać się może bardzo wielkim, alenależy wziąć 
jch różnicę; z dwóch Więc znaków przy pierwiastku bę- 
dących, znak tylko odjemny przyjętym byd może, Nad- 
to rozwijając na szereg wyrażenie pierwiasiku mieć bę- 


dziemy : 


: losty N z a and dosty N 
Styir= pp CHa) sty yy” R, 


a Aaa. 
Boer NA pian) sty NG zr) atr NEEE d 


E zei np: .2. 


n+-1 
R sty W 2 „ Sty? N 1 
=e ip t A z i td. 


Wyrażenie więc na refrakcyą jest w ogólności pod tym 
kształtem : 


Styrr= sty N-|- Bsty N4-C sty? N+-i t. d. 


Za pomocą tego zrównania gdzie 4, B, C są fmkcyami 
ilosci z moglibyśmy rachować refrakcyą na każdą wielkość 
kąta złamanego. Szereg ten mógłby służyć na rachowanie 
refrakegi atmosferycznćy, gdyby atmosfera ziemska zakoń- 
czona była płaszezyzną i gdyby jednostaynćy wszędzie by- 
ła gęstości. 

Skutki łamania się światła bardzo jaż dobrze Ptolo- 
meuszowi znajome były, jakoż na początku dziewiętna- 
stego wieku Delambre z optyki jego w bibliotece znale- 
zionóy, krótką treść czytał instytutowi frauenzkiemu, gdzie 
powiada, że Ptolemeusz dokładną posiadał wiadomość o 
refrakcyach atmosferycznych, i dalóy w tém postąpił jak 
Tycho , Kepler i inni Astronomowie przed Kassynim; że 
równie dokładnie znał, jak znają dzisiay , łamanie się pro- 
mieni *wpadających z powietrza do wody i szkła, podaje 
sawet tablice takowego łamania się na w szystkie katy 


o 


wpadani ziesięć s i | i 
p: a, co dziesięć stopni wyrachowane, zgadzające się 
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prawie z tablicami jakie z doświadczeń Newtona wy, 
padają. | 


XXY. Refrakcya atmosferyczna, Cała linija promienia łamiąc 
go się w Atmosferze leży na płaszczyźnie koła wierzchotko- 
wego, * 

Ziemia oblana jest ze wszystkich stron powietrzem roz- 
ciągającóm się do pewnóy wysokości, które tym jest gęst- 
sze im się bliżóy ziemi znayduje, tak dalece że wynoszące 
się coraz bardzićy nad powierzchnią ziemi, gęstość powie- 
trza zmnieysza się, nareszcie niknie , lub staje się wcale 
nieznaczną. Promienie światła idąc odgwiazd do oka na- 
szego, wpadają na wszystkie te stopnie i odmiany atmosfe- 
ry, iprzechodząc zawsze ze środka rzadszego do gęstszego, 
łamią się, i tak złamane, przyszedłszy do oka odmieniają 
koniecznie ciał niebieskich położenie. Ponieważ spłaszcze- 
nie ziemi jakeśmy widzieli jest bardzo małe, możemy prze- 
to uważać figurę ziemi i atmosfery ją otaczającóy za kuli- 
stą. Atmosfera ta składa się z warst współśrodkowych, któ- 
rych gęstość zmnieysza się w miarę ich oddalenia się od 
ziemi, Promień od gwiazdy idący natrafiając na warsty 
powietrza coraz większey gęstości, coraz się bardzićy łamie, 
tak że kierunek tego promienia, wczasie kiedy ostatnią 
przebywa warstę, robi z kierunkiem linii od oka do gwia- 
zdy wiedzionćy kąt który się refrakcją nazywa. 

Pomyślmy sobie koło wierzchołkowe przechodzące przez 
gwiazdę jaką i przez oko obserwatora, przerzynające zie- 
mię i warsty atmosfery na dwie równe połowy. Idące po 
tóm kole od gwazdy promienie przechodząc przez atmo- 
sferę z płaszczyzny tego koła nie zeydą, gdyź niema przy- 
czyny dla czegoby w jednę raczóćy niż w drugą zbaczać 
miały stronę; i jeden ztych promieni trafi na oko obser- 
watora na tey płaszczyznie będące. Żtąd wypada źe cały 
skutek refrakcyi odbywa się na kole wierzchołkowem, czyli 
że refrakcya odmieniając wysokość gwiazd nie sprowadza 
ich z koła wierzchołkowego; wznoszenie się więc proste 
gwiazd w czasie icb przeyścia przez południk; i poziomo- 
łuk w jakiemkolwiek bądź położeniu, żadney z przyczyny 


j 
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refrakcyi nie ulegają odmianie. Nadto, ponieważ wstawa 
kąta złamanego rośnie razem ze wstawą kąta wpadania za- 
chowując zawsze tenże sam stosunek, wypada stąd że ró- 
Znica między kątem wpadania i kątem złamanym jest tym 
W iększa , im kąt wpadania jest większy, i wzajemnie. Że 
zaś w refrakcyi atmosferyczney dla małóy rozległości at- 
mosfery, kąty wpadania nie wiele się różnią od kąta mię- 
dzy linią wierzchołkową a promieniami wpadającemi, oraz 
rosną i zmnieyszają się razem z odległością gwiazdy od 
zenit; relrakcya więc powiększać się musi idąc od zenit ku 
poziomowi, gdzie staje się naywiększą, przeciwnie u zenit 
refrakcya jest żadna, gdyż promień swiatła wpadając pio- 
nowo do powierzchni warst atmosferycznych, kierunku swe- 
go miezmienia. Prawdy te wypadną nam jeszcze ze zró- 
wnania wyrażającego refrakcyą przez funkcyą odległości 
gwiazdy od zenit jak to wkrótee widzieć będziemy. 

Promień światła przebywając atmosferę ziemską, którą 
uważać można jako złożoną z nieskończonćy liczby warst 
różney gęstości, w każdym punkcie drogi kierunek swóy 
odmienia; i tym sposobem formuje liniją krzywą, króréy 
styczna prowadzona przy weyściu promienia do oka jest 
właśnie kierunkiem, podług którego przedmiot widzimy. 
Chcąc poznać liniją krzywą po któróćy rzucona cząstka 
światła przechodzi przez atmosfere e, potrzeba wiedzieć pra- 
wo podług którego odmienia się gęstość atmoslery. Nim 
przyydziemy do zrównań dających nam na kaźdą wyso- 
kość ilość relrakcyi, wyłoźmy pićrwićy sposoby jakiemi 
się dochodzi refr kafa przez obserwacyą , na jakąkolwiek 
wysokość ciała niebieskiego. 
XXVI. Sposoby dochodzenia ilości refrakcyi: naprzód przez ob- 

serwacyą wysohości gwiazdy i jćy poziomoluku lub kąta 
godzinnego ; powtóre przez obsęrwacye gwiazd kolobicguno- 


wych. > 


Dawniéy kiedy wymiar czasu niemógł bydź robionym 
z taką jak dzisiay dokładnością, szukano ilości refrakcyi 
przez obserwacyą poziomołukn wyk kąta Z (fig. 20), kto- 
ry służył do rozw iązania wóykąta PZS, i oznaczenia praw- 
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dziwéy wysokości gwiazdy. Kąt ten PZS nićpodlega sku. 
tkóm refrakcyi, ponieważ mieysce prawdziwe i pozorna 
znayduje się na tém samém kole wierzchołkowóm Z$, 
W troykącie PZS mając na moment dany znane boki P. 
i PS, z kątem Z jednemu z nich przeciwległym, tatw 
otrzymamy łuk ZS (*) dopełnienie prawdziwćóy wysoko 
ści gwiazdy, która porównana z wysokością obserwowa= 
ną w tymże samym czasie co i poziomołuk daje ilość re 
frakcyi. 

Za pomocą kątów godzinnych dokładnićy można ozna- 
czyć ilość refrakcyi, gdyż ohserwacya tych kątów z wię- 
kszą może bydź zrobiona dokładnością niż obserwacya po- 
ziomołakn. WW tróykącie PZS (fig. 20) mając znaną PZ 
odległość bieguna od zenit i PS odległość słońca lub 
gwiazdy od bieguna północnego świala, W ynaydziemy na 
pewny moment, za pomocą kąta godzinnego, ktory nam ve- 
gar oznaczy, bok trzeci ZS. Bok ten może się otrzymać 
za pomocą analogii Nepera i zrówuania pićrwszego głó- 
wnego , albo wprost ze zrównania fundamenialnego, wpro- 
wadzając w to zrównanie kąt posiłkowy sposobem w try- 
gonometryi kulistóy wyłożonym. Otrzymana tym sposo- 
bem wartość na ZS prawdziwa, porównana z wartością 
wypadającą ze zrobioney w tymże momencie obserwacył 
wysokości gwiazdy, daje różnicę która jest ilością refra- 
keyi. Uważaliśmy tu PZ i PS jako ilości prawdziwe nie- 
zawisłe od refrakcyi,tym czasem obserwowane położenie 
bieguna świata i zboczenie gwiazdy odmienione są przez 
refrakcyą, jeżeli jednak oznaczyliśmy zboczenie gwiazdy 
wtenczas kiedy się blizko zenit znayduje , ilość błędu jest | 
małą w porównaniu szukanych refrakcyi większych. i po 
wynalezieniu prawa refrakcyi może bydź oceniona. 


(*) Rozwiązując troykąt ZPS potrzeba naprzód w ynaleść kąt S$ 
przez zrówuanie pićrwsze głowne, a potem wynayduje się bok 
ZS przez analogiją Nepera 
z stTrz+S' 

Sty i ZS=Sty,] (PS + PZ) tag KOBE. 


dost i (Z — 5) 
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SV wyłożonym tu sposobie kąt godzinny wyraża się 
rzez czas upłyniony po przeyściu gwiazdy przez połu- 
dnik, do obserwaeyi więc tego przeyścia mieć potrzeba 
dokładnie ustawioną lunetę południkową. Zamiast obser- 
wacyi przez lunetę południkową można do tego celu u- 
żyć wysokości gwiazdy jakióy, którćy zboczenie prawdzi- 
we, jest znane kilku godzinami przed przeyściem przez po- 
łudnik i w tyleż po jey przeyścin, kiedy do tćyże saméy 
znown przychodzi wysokości, będziemy ztąd mieć dwa 
uwóykąty PZS i PZS (lig.20) z jedney i z drugiśy stro- 
ny południka PZ, w każdym z nich znany jest bok wy- 
rażający odległość gwiazdy od bicguna, hok PZ, i kąt 
godzinny, jako równy połowie czasu między dwiema ob- 
serwacyami upłymionego. Wyrachować więc możemy od- 
Jegłość gwiazdy od wiórzchołka, a ztąd znaydziemy wy- 
sokość prawdziwą, która daymy wynosi 89.54 gdy tym 
czasem wysokość obserwowana na tenże sam moment wy- 
pada stopni g; wniesiemy więc ztąd, że gwiazda znaydu- 
jąca się w odległości pozornćy 9° stopni od pozionm, pod- 
niesiona jest o minnt 6, czyli że refrvakcya na wysokość 
g wynosi sześć minut. 

Jest jeszcze inny sposób otrzymania ilości refrakcyi na 
pewną wysokość hez użycia kąta godzinnego. Sposób ten za- 
leży na obserwacyi gwiazdy kołobiegunowćy, która w przey- 
sciu wyźszóm przez południk przechodzi przez zenit mieysca 
albo bardzo blizko zenit, i któva potćm we 12 godzin 
przechodzi przez południk pod biegunem. W yprzeyściu 
wyższćm tey gwiazdy, ponieważ refrakcya u zenit jest 
Żadna, znaydujemy odległość gwiazdy od biegnna z re- 
frakcyą tylko wysokości bieguna, w przeyściu zaś niż- 
szćm, gwiazda przechodzące przez południk pod biegunem, 
i znaydując się hlizko poziomu, znacznie jest przez ve- 
frakcyą podniesiona; odległość więc jóy od bieguna hę- 
dzie znacznie mnieysza niź w obserwacyi przeyścia wyż- 
szego, i różnica tych dwóch odległości będzie blizko ró- 
wna relrakcyi gwiazdy na tę wysokość, 

a 
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XXVII. Przypuszczenie Kassyniego i z niego wyciągnione zrów 
nie na refrakcyą. równanie Bradleja. 


Za pomocą wyłożonych tu sposobów możemy przez ob 
serwacyą otrzymać ilość refrakcyi na pewne wysokości 
lecz żeby te wypadki poprawić, bo jakeśmy widzieli re 
frakcye otrzymane nie są zupełnie dokładne, i żeby mie 
zrównanie dające nam refrakcyą na każdą wysokość gwiaz 
dy, potrzeba poznać prawo podług jakiego za odmianą wy- 
sokości odmienia się refrakcya. Oddawna już uczeni nad 
ułożeniem tablic refrakcyi pracnją; obaczmy jak się to 
im udało, i na czem trudność tego dzieła zawisła. 

Tycho uważając że wysokość równika wyprowadzona 
z obserwacyi wysokosci słońca w czasie przesilenia letnic- 
go i zimowego, nie była zupełnem dopełnieniem do go? 
wysokości bieguna wyciągnionćy z obserwacyi gwiazdy 
biegunowćy, probował oznaczyć refrakcyą na kaźdą odle- 
głość od zenit. Tablice jego nie mają żadnćy formuły, re- 
Irakcya pozioma jest 54, na 45° nie wynosi więcćy jak 
5, a daléy od poziomu zupełnie niknie. 

Kassyni przypuszczając Že atmosfera otaczająca ziemię 
jest równćy wszędzie gęstości, wyprowadził z obserwa- 
cyi że w tém przypuszczeniu wysokość jóy 2000 sążni wy- 
nosić powinna; przypuszczenie to dosyć dobrze zgadza się 
z obserwacyami. Niech będzie CO (fig. 24) promien zie- 
mi, OB’ wysokość atmosfery, CB=GB' promień osta- 
tnićy warsty atmosfery, D gwiazda widziana na poziomie 
mićysca O gdzie się obserwacya robi. Mieysce D gdzie 
się gwiazda pokazuje jest tylko jey mićyscem pozornóm, 
gwiazda bowiem rzetelnie znayduje się niżćy np. w pun- 
kcie Æ. Kąt ABE jaki robi promień idący od gwiaz- 
dy z pionową BE jest kątem wpadania; kąt zaś DBE jest 
kątem złamanym. Podług tego więc cośmy wyżey mówili 


__ wst4DE _ wst(DBE-- R) _ wst(0BC-R) 
meWwstjBE  wstDBE © = wsLODG 


—= dost R -- wst R. dosty OBG 


» i 
n=dost R+ wstR.styu .... (1) 


| 


a o 


` 
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"R jest refrakcyą poziomą, kąt zaś u równy jest OCP = 
Z0D—EBD= odległości zenit Æ od zenit Z, 
* Weźmy teraz pod uwagę bicg innego promienia FG 
łamiącego się w punkcie S, tak że gwiazda daje się wi- 
dzieć w kierunku HGO; FGI jest katem wpadania , kąt 
zaś HGZ jestto kąt złamany. 


__wst(GI--r)__ wst(y-+-7) 


wst HGL wsty 
CG _ wst COG 
CO wst OGG 
o cO co 
wst OGC—= CE wstC0OG = at wst GOZ=rrz wst V=wsty 


wsty= wst CBOwst/V=dostuwstN.... (2) 


Włóżmy w zrównanie 
wst (y +Hr)=nwsiy 
za n i wsty ich wartości dane przez zrównanić (1) i (2) 
wst (y+-7)=(dost R -- wst R sty u) dostu wst V 
=(dost R dostu -+wst R wstu) wst W 
wst(y-+r)=dost{u— R) wst W... . (3) 


Ze zrównań (2) i (3) jeżeli w nich są dane R i W otrzy- 
malibyśmy r czyli refrakcyą na odległość od zenit N 
gdybyśmy znali kąt u. Kąt ten wynayduje się z danych 
przez obserwacyą dwóch refrakcyy, jak to poźnićy zoba- 
czymy. Mając u, odległość od zenit WV, i refrakcyą po- 
ziomą R wynalezlibyśmy naprzód y+-r. 


(y+ r) —y =r. 
y jest wiadome ze zrównania (o). 
„2 0AGIŃJ : E = : 
Zrównanie (5) daje nam wyrażenie refrakcyi przez wsta- 


wę, wyrażmy ja przez styczną 
10 
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wst(y-+n_ wst(y+irtir) 
i WEW  wst(y+ 38— p) 
__ wst(y-+3r) dost tr + dost (y +-2r) wstir 
— wst(y +37) dostar — dost (y +27) wstir 


Dzielac licznik i mianownik przez wst(y- 37) dost} 
będzie 


m ety 4r dosty Íy -} 37), 
771 —styżr dosty (y + sr). 


Stąd 
—1 
n-i » 


_ wst R. sty u-- dost R—1 
~ wsl At.sty z + dost fi a 


sty ; r. dosty (y + zrj=— 


__2wst? /Ł dost: R. styu—?2 wst R R 
= zwstą R. dosl 3 Ai.sty u+ 2 dost” R 


Dzieląc licznik i mianownik przez wst 3 R. dostą R otrzy- 
mamy A 

styw sty] R "LA 'R 
sty 3 ».dosty (y -+i r)= -= MAĆ 3 Sh 

styu-}dosty 18 = 


i IR 


sty u— sty 3 
sty Rash 1--styustyj R 


=sty; Asty(u—; R). 


Zatóm 
sty 4r ==sty 3 Tł.sty(u—3 R)sty(y-|-3r)..... (a) 
Biorąc małe łuki za styczne im odpowiadające mamy: 
r=R.sty(u—3 Rysty(y+-27)........ (a) 


Żeby z tego zrównania można było otrzymać refrakcyą na 
wszelką odległość od zenit, potrzeba naprzód oznaczyć 
ilości stałe A i u, powtóre, trzeba y wyrazić przez fun- 
kcyą W. Co się tycze ilości stałych, te mogą bydź otrzy- 
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mane tym porządkiem. Szukaymy podług sposobów wy- 
żćy padanych refrakcyi poziomey i refrakcyi wysokości na 
pewną odległość od zenit równą WV; w zrównaniu przeto 
(a) bedą znane N, R ir; nieznanemi więc są tylko «u iy; 
lecz że yar mało się różni od WV, połoźmy więc w zrów. 
(a) sty V za sty (7-37), tym sposobem otrzymamy war- 
tość przybliżoną na z; z tą wartością weydźmy do zró- 
wnania (2) 

wst = wst N dostu. 
rozwiązanie tego zrównania da nam wartość na y blizką 
prawdy. Włóżmy tę wartość w zrównanie (a) i rozwiąż- 
my je znowu, a tak otrzymana wartość na u mało się 
już od prawdziwóy różnić będzie. Powtarzając ten ta- 
chunek póty póki wartości wypadające na u roźnią się od 
siebie, przychodzimy nareszcie do wartości na u zupełnie 
prawdziwey. 

Delambre przypuściwszy podług Kassyniego 2e =32. 
20 a r—=5. 28" na 809 odległości od zenit, i postępu- 
jąc sposohem tu opisanym znalazł 

u=2°. 0. 12 
kładąc w zrów. (a) za R i'u znalezione wartości otrzy- 
mamy: 
r=58",7265 sty (y + 37). 
Połóżmy 
N— (7-++37)==2 
gdzie z jest ilością małą zależącą od relrakcyi r 

r =58'7265 sty (VN— z). 

Teorya zatóm Kassyniego prowadzi do zrównania, w któ- 
rém widzimy że refrakcya jest proporcyenalna ilości sta- 
A < + . . r f 
łéy mnożonćy przez styczną odległości pozornćy od zenit, 
zmnieyszoney ilością zmienną zależącą od wysokości gwiaz- 
dy i od refrakcyi, któréy szukamy. Formuła więc jaka 


z przypuszczenia Kassyniego wypada jest pod tym kształ- 
tem ź 
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r==58',7265 sty ((V— gr) 


=p sty (N— gr) i 
gdzie p i q są ilości stałe które przez obserwacyą otrzy 
mane bydź powinny, a naówczas zrównanie wyższe d 
nam refrakcyą na każdą odległość od zenit. Wartość n 
q nie jest zupełnie ilością stałą, wyraża się bowiem prze 
ilość stateczną mnożoną przez f(N,w), ale funkcya ta 
w ogólności mało się bardzo od jedności różni (Delambr 
Astronomie T. I k. 300). 

Mając kąt z łatwo jest znaleźć w przypuszczenin Kas- 
syniego wysokość atmosfery : 


7 r 1ı— dostu  owstzz wst? w 
OB ==siecz u — 1 = > RE 


dostu `~ dost u 
= sty z styż u 
wst z 


dyž 2 wst} u=- 
STY * dost 3 a 


O.B' = 0,00061158 


gdzieśmy wzięli promień ziemski CO za jedność, biorąc 
ten promien równy 3271200 prętów paryzkich, otrzymamy: 


ODB = 2000,4 pręt. 


Nie wątpliwą jest rzeczą że atmosfera nasza dalćy się 
nierównie rozciągą niż 2,000 sąźni, bo na wierzchoł- 
kach gór wyższych na które wstępowano, można było od- 
dychać, a wyniesienie się balonem P. Gay-Lussac było 
więcey niż na 5o00 sąźni. Lecz uważając że powietrze - 
jest płynem sprężystym, a ztąd Że jego gęstość w miarę 
oddalenia się od ziemi coraz musi bydź mnieyszą, bydź 
może Że skutek łamania się promieni światła w atmosfe- 
rze rzeczywistćy, jesttaki sam jaki jest w atmosferze przy- 
puszczonóy przez Kassyniego. Jakoż zrównanie Kassy- 
niego bardzo dobrze refrakcye obserwowane wystawia. 
Przypuszczenie Kassyniego jest oczywiście błędne ale pro- 
wadzi do zrównań tych samych które poźnićy na wyna- 
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lezienie refrakcyi podane były, i dla tegośmy je tu wy- 
łożyli w sposobie analitycznym w jakim tę teoryą wy- 
stawił Delambre. 3 

Bradley podał formułę 


r == 57" sty (N— Śr) 


zupełnie podobną do téy jakąśmy wyciągnęli z przypu- 
szezenia Kassyniego, wyjąwszy że współczynnik ilości 7 
jest stały, gdy tym czasem współczynnik ten w zrówna- 
niu Kassyniego nie jest zupełnie ilością stałą. Szukając 
bowiem wyrażenia na z ze zrównania (5) podług sposobu 
danego w 'T.I Astron, Delambra znaydziemy: 1=1,6081. r, 
nadto współczynnik ten 1,6081 powinien bydź mnożony 
przez ilość zależącą od wysokości gwiazdy jakeśmy to wy- 
Żey mówili, ilość ta będąc prawie równą jedności opu- 
szcza się jeżeli gwiazda nie jest bardzo blizko poziomu, i 
zrównanie pozostaje takie : 


r ==58',7265 sty (V — 1,6081. 7) 


xy. Zrównanie Simpsona przywieść się daje do hształtu 
zrównania Kassyniego; wyprowadzenie z niego łatwych do 
rozwiązania i dokładnych wzorów na refrakcyą. Jakim się 
sposobem oznaczają ilości stałe w tych wzorach ? 


Simpson Boscowich i du Sejour podali wzór 
znyyst N = wst(N— nr) 


który się do wzoru Kassyniego przywieść daje, i z którego 
proste bardzo i łatwe do rozwiązania otrzymać można zró- 
wnania, 

Uczyńmy N=go"; refrakcya wysokości r zamieni się 
na refrakcyą poziomą R, ztąd 


m= wst. (go? — a 4) = dostnR 


5 ; , . ; 9.) 
kładąc to wyrażenie na m w zrównanie ogólne mieć bę- 
dziemy : 


dost z, wst V=wst (N— nr) 
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wst(N— nr) 


dosta R= wst À 
= st N+ wst(N— rr) 
1 -|- dost 271 — —  wstW 


wst V— wst (N— nr) 
1 — dosta R = p m SU” 


-p Wst N—wst(/V— mr) 
DE iniaa wst N- wst( Y —nar) 


dost (2N—nr)wst} nr 
= wsl} (2/V— nr)dosti nr 


== dosty? (2/V—zr')sty 3 nr 
stygzar =sty znltsty(N—3mr)..... (b) 
Zrównanie to jest zupełnie kształtu zrównania («) biorąo 
bowiem w nićm małe łuki za styczne i czyniąc 
ina; fisty 3 mr ==b 
mamy : 


r=asty(/V —br) 


Staraymy się teraz w zrównaniu (b) odosobnić wyrazy za- 
wierające w sobie refrakcyą r, tak iźbyśmy mogli tę ilość 
wyrazić przez funkcyą samych ilości znanych, 

Rozwijając sty(N—zmr) w zrów. (b) otrzymamy. 


sty N— sty; zr 

sty * ar =st PY. Eo ami a M 

Ja y 2 \ -styl ar sty N 

sty 2 727 -|- sty”3 zar sty N=sty' 3 nR sty N—sty' 3 nRsty3 ne 


1-+sty z fi 
- UN SPI nre=sty a 


dosty N 
sty 37 —— 0 sty I zer =sty? 
yin Torn inr =styý i z R 


sty”372r -|- 


dopełniając potęgi drugiey i wyciągając pierwiastek mieć 


będziemy ; 
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dosty N / dosty*N, b 1 
anara = z dost” + zł sj | dost in R Tey: nR) 


= ERN fa Lwsin/fi sty” N)? — a} 
2 ś 


Połóżmy 
stya= wst ni sty N. 


Zwównanie wyższe zamieni się na następujące 


= SUP (siecza—1)= ; = A 
ya 2 dost 3 ndt 


_ dostyNstyrsty is 
R 2dost 3 nft 4 


__ dosty Nwst z/i sty Nsty: a "7 = 
są 2dost' in fi ~ 


wstzfłstyża _ 2 wstą zł dostz z PR sty? c 
2dostzn/t . 2dost'q zł 


więc 
styzzr=styznfistyia r=fstyzxz 


Rachunek więc kończy się ostatecznie na tych dwóch zró- 
wnaniach : 


styzw=wstzHsty/N....... r=fistyha ...(6). 


Jeżeli N==go”, wypada c=go"”, r=R. 

Kiedy gwiazda widziana jest pod poziomem, jak się to 
na wyniosłych wydarza mieyscach, odległość jey od zenit 
większa jest niż go”, stąd styx odjemna 


8>90, 30>40, styzącr>1. r>R. 


Widzimy z tych uwag że refrakcya gwiazdy widzianćy pod 
poziomem większa jest od refrakcyi poziomóy, 

Zrównanie (£) łatwe jest do rozwiązania przez logary- 
tmy à bardzo dobrze zgadza się z ohserwacyami. Na ozna- 
czenie dwóch ilości statecznych zi R potrzeba znać dwie 
refrakcye wysokości które wprowadzając w zrównanie (8) 
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potrafimy z niego wyciągnąć obie ilości szukane. I ta 
day my że mamy znane przez obseswacyą dwie refr akcy 
rir' odpowiadające odległościom od zenit N i N, będzie 


my mieć następujące zrównania : 
r= Rstyis, sty r==wstgzfsty N 
r=Rstyga  styr=wstzHsty N' 


7 Mrs. sty z (1—sty' 3 r) 
p” styża  styz(1—sty” iy zz) 


gdyż jak wiemy 
2styż a 


—sty je 


m. śmy ga sty ł z) 
r o sty N Ma —sty ga 


syg" Wio 


Wyrażając w tém zrównaniu © przez funkcyą «w za po- 
mocą zrównania 


otrzymamy 
ro styN'(1—sty' 3x) 


4 p — (5) sty”3 zt sty N 


-1-()syre sty N=sty N'— sty N' sty'ia' l 


r 


sty N. L -2 sty”ą x sty N+ sty N'sty” za'==sty N’ 


sty”ą w (sty N5 sty N) = sty W —— sty N 


sty N' —syN sty N’ dosty N—— 
sty ga = =——————— 


sty N— sty N sty" dosty NF 


Znając tym sposobem x mieć będziemy: 
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r . HF ks IR 
siyi © =» stył © ,„R=r dostygx'=rdostyj z 


Co że tycze n otrzymamy tę ilość ze zrównania 
wst» R =sty x dosty N=sty z' dosty N’ 
mając bowiem wiadome z tego zrównania nA, znaydziemy: 
: nR 
R d 
AG malezienia ilości stałych z dan 
Zadanie więc co do wynalezienia l yg danych 
dwóch refrakcyy jest zupełnie rozwiązane. Jeśli z danych 
je e R . są r i '— . 
dwóch refrakcyy jedna jest refrakcyą poziomą zp. r'=R; 
naówczas 


r 
iye Oei, sty 2 © = zę 

2sty 3 © dosty N 
wsta R= sty z dosty W = E "WJ 


rż 4 (tosty 2r R dosty N 
ry EFAA) 


Biorąc podług Kassyniego R=32. 20", r ==5'.28' na odległość 
od zenit N=80°, wypada d 


wstaR = wst(59.31'.8) 
nR 30.31.8' 
M 52.20 


Podług więc tego oznaczenia mamy następujące zrównania 
do rachowąnia refrakcyi. 

r=(32. 20' sty; æ) 

sty z =0,061377 sty W. 
XXIX. Uwagi nad wyrażeniem refrakcyi w zrównaniach Kassy- 


niego i Simpsona , i nad oznaczeniem w tych zrównaniach 
ilosci stałych. 


Zastanaw iając się nad kształtem otrzymanych na refrak- 
il 
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eyg zrównańn i nad sposobem oznaczenia w nich ilości st 
łych, widzimy naprzód że w zrównaniu wyciąsnionć 
z przypuszczenia Kassyniego, w wyrażenie ilości niewi 
*domey wchodzi po drugiey stronie taż sama niewiad 
ma to jest refrakcya szukana, którą przeto mnicy wi 
cóy znać potrzeba, żeby otrzymać wartość dokładną r 
refrakcyą sznkaną. Do jéy oznaczenia przez przybliżeni 
służyć mogą refrakcye przybliżone do prawdy, jakie mie 
możemy robiąc prostą proporcyą między refrakcyami wy 
ciągnionemi z obserwacji. na różne wysokości; relrakcy 
te chociaż niezupełnie prawdziwe nżyte jednak hydź mo 
gą w drugiey stronie zrównania. Gdybyśmy zes zupełnie 
refrakcyi szukaney nie znali , naówezas wypada ją opu- 
ścić w drugiey stronie zrównania, uważając ją za małą w po- 
równaniu odległości gwiazdy od zenit, z którą się kombi- 
nuje, tym sposobem możemy rozwiązać zrównanie i otrzy- 
mać refrakcyą błędną wprawdzie, ale się nie wiele od praw- 
dziwéy różniącą, kładąc ją teraz w drugą stronę zrównania i 
rozwiązując je powtórnie, przychodzimy do wynałezienia re- 
frakcyi bliźszey prawdy. Racuunek ten należałoby powtarzać 
póty, póki wartości na refrakcyą nie hędą wypadać te same. 
Wzory wywiedzione ze zrównań Simpsona dają Zaraz ilość 
refrakcyi przez pojedyńcze rozwiązania dwóch zró wnań. 
Powtóre, współczynniki niewiadome do otrzymanych 
zrównań wchodzące, oznaczyliśmy za pomocą refrakeyi ob- 
serwowanych; sposoby zaś które znamy na wynalezienić 
refrakcyi przez obserwacyą opićrają się na znajomości zbo- 
czenia gwiazdy i szerokości jeograliczaćy mieysca; w je- 
„dnym i drugim przypadku znać musimy refrakcyą wchoa- 
dzącą w poprawę wysokości bieguna, która ze zrównania 
tylko na refrakcyą wyciąsniona bydź może, ale wtenczas 
tylko kiedy w tych” zrównaniach ozuaczone zostaną pićr- 
wiey ilości stałe. VW takowóy trudności należy postąpić 
następującym sposobem. Ponieważ refrakcya gwiazdy bie- 
, gunowćy, Z którey wysokość bieguna otrzymaliśmy, jest | 
małą w porównaniu refrakcyi gwiazd bliższych poziomu, i 
opuszczając więc ją w pierwszym rachunku znaydziemy 
współczynniki blizkie prawdy, które użyte do wzorów da- 


a 
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dzą nam poznać poprawę co do refrakcyi wysokości bie- 
guna, a ztąd otrzymamy także poprawnieysze refrakcye 
obserwowane, których znowu do oznaczenia mnożników sta- 
łych użyć pow inniśmy. Rachunek ten kilkakrotnie po- 
wtórzony przywiedzie nas nareszcie do wynalezienia do- 
kładnie ilości statecznych, w zrównania na refrakcyą wcho- 
dzących. Wszystkie tym sposobem otrzymane wzory jako 
opiórające się na doświadczenin, uważać należy jako wy- 
padki tyłe tylko zbliżone do prawdy, ile się do nićy zbli- 
żają robione dla oznaczenia ilości stałych obserwacye, i ile 
te wzory dają! refrakcye zgodne z obserwacyami w róźnych 
wysokościach robionemi (*). 


XXX. Odmiana refrakcyi z przyczyny odmian gęstości powietrza 
wskazywanych przez barometr i termometr. Oznaczenie ilo- 
ści staley w poprawie refrakcyi co do odmian termometru. 
Jak się układeją tablice refrakcyi na różne odległości od ze- 
nit, ląćząc razem odzinianę co do barometru i termometru- 
Trudność wynalezienia dokładnych zrównań na refrakcyą. 


Moówiliśmy dotąd *o refrakcyi średnićy, uważając ją za 
nieodmienną na tęż samę wysokość gwiazdy. Tym cza- 
sem wićmy że refrakcya zależy od gęstości środka łamią- 
cego, to jest powietrza; gęstość ta ustawicznym uległa od- 
mianom ilość refrakcyi odmienia. WWypada więc koniecz- 
nie mieć wzgląd na narzędzia okazujące nam odmiany gę- 
slości powietrza, to jest na barometr i termometr; gęstość 
bowiem powietrza nie tylko przez odmianę ciężaru warst 
naciskających, ale jeszcze i przez odmianę temperatury od- 


(*) Brinkley Astronom 'w Dublinie daje formułę 


r = 56".9 sty (N — 5,32. r) 

Groombridge Astronom w Blackheath (blisko Greenwich) z ober- 
wacyi 25 gwiazd kołobiegunowych znalazł j 
r = 55",1193 sty (W — 3,36. 7). 

Tablice francuzkie ułożone są podług zrównania podanego przez Hra- 
830 Laplace, które, jeżeli w nićm opuścimy wyrazy bardzo małe, 
zamienia się na zrównanie następujące: 
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mieniać się musi. Refrakcye atmosferyczne są zawsze pri 
porcyonalne gęstości powietrza, jak to licznemi stwierdz 
no obserwacyami, wypada więc złąd, Że odmiana refra 
cyi tak się ma do refrakcyi średniey, jak odmiana wyso 
kości barometru do wysokości jego średniey. 

Niech B wyraża wysokość barometru wziętą za średni 
r odpowiadającą tćy wysokości refrakcyą, dB odmian 
wysokości barometru, dp odmianę ztąd wynikającą w re 
frakcyi średnićy r. Podług tego cośmy wyżey mówil 
mieć będziemy : 


dr:r=dB: B 
albo 
r--dri:r=B+LdB:B 


nar S E Moa 


takie jest zrównanie dające nam refrakcyą odmienioną 
z przyczyny powiększonego ciężaru powietrza przez funkcyą 
refrakcyi średniey i odmian wysokości barometru. 

Gęstość powietrza zmnieysza się kiedy się ciepło po- 
większa i przeciwnie. Daymy że refrakcya średnia byłą 
obserwowaną kiedy termometr pokazywał nad zero sto- 
pni ż, jeśli się teraz podniósł do ż--dt, refrakcya r za- 
mieni się na r, i będzie się mieć do pićrwszćy w stosun- 
ku odwrótnym * rozrzadzenia powietrza. I tak: wyrażmy 
pewną objętość powietrza w temperaturze £ przez jedność; 
objętosć ta za odmianą temperatury na stopień jeden od- 


E 
ra } æ (2 dosta N1) — L} 
rA S — "SE; . . .. Mec cel. T. IV, p. 268, 
gdzie æ = 0,000294 w częściach promienia 
= (60656 
l 
z7“ 0,00125254, 


Szukając wartości naywiększego wyrazu opuszczonego znachodzi La- 
place, żeten na wartość N—= 79°, wynosi 1',1 w mnieyszych zaś odle- 
głościach od zenit błąd stąd wynikający jest prawie żaden, _ 
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mieni się o pewną ilość, którą wyraźmy przez m, i którą 
odnosimy do pierwiastkowćy objętości wziętóy za jedność; 
w temperaturze 1--dt objętość uważana stanie się równą 
1-|- mdt. Gęstość powietrza w objętości, jedność Torob- 
jętości 1 mdt i refrakcye im odpowiadające są w sto- 
sunku odwrótuym tychże objętości. Refrakcya więc » 
w powietrzu temperatury t, „którą uważamy za średnią 
tak się mieć będzie do refrakcyi r dr w temperaturze 
t+-dt jak się ma 1-|-mdt do joata Ztąd 


ae r 

nand 1 +- mdt 

m jest współczynnik stateczny który się z obserwacyi wy- 
ciągnąć powinien. Do wynalezienia jego potrzeba mieć 
dwie refrakcye obserwowane na różny stopień termome- 
tru, a na tẹ samę odłegłość gwiazdy od zenit i tę sa- 
mę jeśli można wysokość barometru. I tak: niech będzie 
na pewny stopień z termometru 


dB 
3 m) 
sai 1-- mdt 


Ea 


E 1-H- mdł » 
gdzie de i dl’ oznaczają różnicę temperatur rzeczywistych 
od temperalury wziętóy za średnią. Dzieląc te dwa zró- 
wnania jedno przez drugie, otrzymamy zrównanie nieza- 
leżne ani od refrakcyi średnicy r, ani od stanu barometru 


na tempóraturę č" 


, 


r _1+-mdt" 


WEJ 


5 i- mdi 
r -+r'mdi =r" +r"mdt" 
m(r'di — r'dę = r —r' 


" r 
r —r 


4 m = -rrr 
rdt —r'di 
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Dosyć więe jest mieć dwie refrakcye 7” i z” znane z o 
serwacyi w temperaturach znacznie od siebie różnych, £ 
by oznaczyć ilość m, Biorąc za dr i dt liczbę stopi 
Róaumura wypąda 
m == 0,000. 

Jestto właśnie ilość o którą się powiększa na każdy sto 
pień termometru objętość powietrza, wyrażona przez je 
dność (*). 

Łącząc odmiany, obie wynikające z odmian barometri 
i termometru otrzymamy zrównanie na relrakcyą praw: 


dziwą 


r--dr=———— tei. (2). 

Dla łatwieyszego rozwiązywania tego zrównania należy u- 
GEY «. ae 

łożyć tablicę logarytmów (o 1-— T) i dopełnień arytme- 


tycznych logarytmów (1-+ mdt) na każdą wielkość ilości 
dR i dt. Dwa te logarytny dodane do logarytnu r da- 
dzą logarytm refrakcyi prawdziwóy (r+ dr). 

Tym sposobem ułożone są tablice francuzkie wydane- 
przez Komissyą długości (Bureau des longitudes Tables 
Astr. Tabl. 1v, vx, vu, vm); dajemy tu przykład rachowa- 
nia refr akcyi z tych Pilie 


N 8614. 42 = 86°. 14,7 
Bar. 27 4,5=07% ją 411 w częściach metru 
Term. Ré. -|- 7,0 =6,75 750 w stop. term. podziel. na 100 części. 
86%: d4.% 0.0. 2,86%600 
PART . . TOBA 


0,7 = SE - + + « 0. «GQ 
0,740 „.. + + . . 9,9889,0 
ODOTE ae ep 21: 2 © 2 20DIG 


AFÓWD" R Er.. . - © Sar 
/ I(r-Hdr)= 2,8616,3 


(*) Podług doświadczeń P. Gay-Lussac ilość ta wynosi 0,00375 i 
na jeden stopień termometru na sto części dziclonego, 
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p, 36". A ! we. « T 
Oam |1.% - 2 1-%. odj 
ojcec8) 4 Thetis i | WĘG 


. , 
Refrakcya prawdziwa =212. 7,1 =z + dp. 
Chcąc mieć wartość na dr, można ją otrzymać ze zró- 
Po (s), wykonywając bowiem dzielenie w wyrazie 
EEA 


otrzymam 
EEE b M y 


„(dB mdt iB mdi ) 
dr=r Gi Tropan | D gp rmndi) 


Do użycia tego zrównania układają się dwie tablice, z któ- 

. dp mdt 
rych jedna zamyka wartosé E druga wartość — RL maż 
na różne wielkości dB i dt; trzeci wyraz jest mnogością 
dwóch pićrwszych, i jeżeli stan atmosfery nie jest bar- 
dzo różny od średniego, i relrakcya nie nadto wielka, 
naówczas można go bez błędu opuścić. [Tym sposobem o- 
trzymany wypadek mnożony przez refrakcyą średnią, da- 
je odmianę refrakcyi dr, którą należy dodać do refrakcyi 
średnićy dla otrzymania refrakcyi prawdziwey. 

W zrównaniach na refrakcyą i podług nich ułożonych 
tablicach, wehodzi wysokość gwiazdy pozorna; przez co 
łatwo możemy obserwacye nasze poprawiać i pozorne ża- 
mienić na rzetelne. Lecz gdybyśmy mieli wysokość praw- 
dziwą i chcieli z nićy wyciągnąć refrakcyą, należałoby 
nam formuły otrzymane odmienić, wprowadzając w nie 
wysokości prawdziwe; dokazalibyśmy tego kładąc w te 
zrównania 7 —r zamiast ŻY, gdzie V wyraża odległość 
od wierzchołka prawdziwą. 


Z tego wykładu nauki refrakcyi widzieć można porzą- 
dek; aim Astronomowie przyszli do ułożenia tablic re- 
ulem Tablice ułożone podtug wzorów Simpsona, Kas- 
syniego, Bradleja i innych, zupełnie się prawie z sobą 
Rdzają, jeżeli bierzemy wysokości gwiazd większe had 
10°, zgoda ta coraz się staje mnieyszą im adległość od 
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zenit rośnie i przy poziomie refrakcye są bardzo nie 
wne. Jakoż Delambre obserwując w różnych czasach gwiąg 
dẹ w odległości jey od zenit go” znachodził różnice 
cztórech minut wynoszące , chociaż barometr i termomet 
ten sam stan atmosfery ukazywały ; na 89° różnice wyno 
siły 45" na 88°, 35" it.d. Zdaje się więc rzeczą niepo 
dobną mieć tablice doskonale dobre, szczęściem ta nie: 
pewność refrakcyi ma imieysce na małą tylko liczbę sto 
pni przy poziomie , refrakeye zaś w wysokościach wię 
kszych można uważać za dobrze znane. Ztąd wypada, że 
ile razy -nam idzie 0 położenie ciała niebieskiego, po 
trzeba unikać ile można okserwacyi przy poziomie, od 
których prawie zawsze w krajach oddalonych od biegu 
nów uwolnić się można, planety bowiem w tych kra 
jach w czasie przeyścia przez południk , pospolicie v 
znaczney jeszcze są nad poziomem wysokości. Niepewność 
refrakcyi przy poziomie ztąd pochodzi, że barometr i ter 
mometr pokazują nam stan atmosfery w tém tylko miey- 
scu gdzie są postawione, ale te narzędzia nie uczą nas sta= 
nu różnych warst atmosfery które promień światła prze- 
bywa. Refrakcya gwiazdy którą obserwnjemy, jest suminą 
tych załamań jakim uległ pwmień światła w różnych at- 
mosfery warstach, a któreby znać należało chcąc ocenić re- 
frakcyą wypadkową; widoczna jest rzecz, że tych refrakcyy 
cząstkowych nigdy znać nie będziemy. Oriani, Borda i 
Laplace uznali tę nieprzyzwoitość za nieznaczną od o° aż 
do 74° i sądzą że w tych granicach odległości gwiazdy od 
zenit, można uważać refrakcyą jako zależącą od stanu atmo- 
sfery otaczającey obserwatora. * 

Ponieważ refrakcya podwyższa ciała niebieskie, należy ` 
więc wszystkie obserwowane wysokości gwiazd zmnieyszyć 
ilością refrakcyi, a przeciwnie odległości od zenit powię- 
kszyć żeby otrzymać wysokość lub odległość od zenit praw-- 
dziwą, a ztąd znaleźć zboczenie prawdziwe gwiazdy, albo 
mając zboczenie wiadome’ wynaleźć szerokość mieysca. 
„Weźmy za przykład obserwacyą słońca robioną w kwa- 
dransie Ramsdena w Wilnie 1814 stycznia 15. 


g 
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i Brzeg niższy. odl. od Z. Obserw. = 769 5. 25" 


Refr. .. . -- 4. 6” 


Koll. . .. + g 

Odl. od Z. poprawna = 76° 9 59 

Połowa średnicy © — 16' 18,57 
Parallaxa — 8,55 (*) 


Odległ. od Z. praw. środ. © = 759.53. 117,68 
Zbocze. połud. © w Wilnie...21. 12. g,11 z Efem.Be, 


Szerokość Wilna = 54° 41' 277 
XXXI. Tlumaczenie mroków. TPysokość ostatniey warsty atmo- 
sfery zdolney odbijać światło słoneczne. Trwałość zorzy od 
czego zależy. Znalesdź czas zorzy całonocney. Jskrzenie 
siç gwiazd. Odmiana przez refrakcyą figury stońca i zię- 
Ayca przy poziomie. 


Chociaż powietrze w małéy massie jest niewidzialne; 
zebrane jednak w znaczną warst liczbę odbija promienie 
światła i pokazuje się w kolorze błękitnym, nadając ten 
sam kolor przedmiotom odległym, znaczną massą powie- 
trza od nas oddzielonym. To piękne lazurowe sklepie- 
nie które się niebem nazywa, i do którego gwiazdy zda- 
ją się bydź przyczepione, nie jest czćm innćm tylko atmo- 
sferą ziemską, od którey gwiazdy w niezmiernóy zostają 
odległości. 

Łamaniu się i odbijaniu światła od warst górnych atmo- 
sfery winniśmy mroki (crepuscule) to jest, to po zachodzie 
słońca, “nieznacznie malejące światło i znowu przed jego 
wschodem podobnemiż rosnące stopniami, a które zorzą 
wieczorną i ranną nazywają. Gdyby atmosfery ziemskiey 
nie było, przestrzeń nieba wydawałaby się nam w kształ- 
cie dna ciemnego na któróm słońce i gwiazdy są osadzo- 
ne. Słońce zachodzące zostawiałoby nas nagle w grubóy 
ciemności z któréy potćm naglebyśmy się znowu wydobyli 


(*) Odjęliśmy tu ilosć 8'55 wyrażającą parallaxę słońca, o 
tey poprawie wkrótce mówić będziemy. 
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na światło wschodzącego słońca. Meoki więc wielka na 
czynią przysługę, zamieniając ten przechod nagły z ci 
mności do światła, i znowu ze światła do ciemności, n 
przechod powolny i stopniowany, przez eo oko przywyk 
nieznacznie do wzrastającego zwolna lub ubywającego świa 
tła. Po zachodzie słońca promienie jego lubo wprost ni 
dochodzą do nas dla kulistości ziemi, przechodząc jednak 
przez warsty atmosfery nad naszym poziomem będące, od 
bijają się w części od nich i przychodzą jeszcze do ok 
naszego. Ponieważ w miarę jak się słońce zniża pod po 
210m, promienie które do nas dochodzą covaz się od wyż 
szych warst odbijają, dla tego też to światło staje się. coraz 
mnicysze, i nareszcie kiedy promienie słonca albo już za- 
czynają mijać warsty atmosfery nad naszym poziomem be- 
dace, alho trafiają na warsty powietrza tak rzadkie iż świa= 
tło od nich odbite nie czyni żadnego na oko nasze wraże- 
nia, naówcezas ciemność się powiększa, i mrok się kończy. 
Chociaż trudno jest z pew nością oznaczyć chwilę kiedy się 
zaczyna zorza ranna lub kończy wieczorna, astronomowie 
jednak obserwując ją często i z wielką uwagą, i rachując 
na moment fenomenu mieysce słońca, zgadzają się że się to 
tralia wtenczas kiedy słońce blizko o 18° znayduje się pod 
poziomem. Zdąd można wynaleźć wysokość almosfery, a 
przynaymniey wysokość warsty zdolnćy odbijać tyle świa- 
tła, iżby się to odbicie uczuć dla nas dało. 

Wystawmy sobie na fig. (a) punkt C jako środek spól- 
ny ziemi iotaczającey ją atmosfery; promień słońca S£ 
jest ostatnim, który odbity od waywyźszćy warsty atmo- 
sfery w punkcie _4, przychodzi jeszcze do eka obserwa- 
tora w punkcie D czyniąc z promieniem C kąt 


DACZCAB, ACD=u, D4B=180%—2u—1807—0 AK, 
ztąd DAK = 2u = 18°, gdyź promienie słońca „45 i VS' dla 


wielkiey jego bardzo odległości uważać się mogą za równo- 
legte. Lecz że stońce które się prawdziwie znayduje na 
189 pod poziomem, zbliżone jest do niego o 55, dla tego 
ou = 189 — 353, u= 8°. 45, Delambre bierze u= 8°. i> 
i ztąd wyciąga wysokość atmosfery. 
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AM = AC — CM = CD . sty u. sty 4 u = 
3271200. sąż. sty (80.50) sty (49.15) = 56550. sąż. 


Nie można jednak z pewnością sądzić że wyciągniona tym 
sposobem wysokość ostatniey warsty atmosfery zdolnćy 
odbijać promienie światła jest blizka prawdy, nie wiemy 
albowiem czyli światło zorzy rannóy i wieczornćy zalem 
ży od pojedyńczego tylko odbicia się promieni światła od 
jedney warsty atmosfery, albo od odbicia się kilkakrotne- 
go od różnych w massy zebranych atmosferycznych wa- 
porów. WW tym ostatnim przypadku daleko mnieysza wy- 
sokość powietrza byłaby dostateczna do zrobienia mroków 
równie długich jakich teraz doświadczamy. 

Ponieważ zorze ranne i wieczorne trwają póty póki 
słońce o 18° nie zniży się pod pozióm, widoczna więc, że 
długość zorzy zależy od czasu jakiego potrzebuje słońce 
do zniżenia się o 18° pod poziom. Czas ten zawisł od sze- 
rokości jeograficzney mieysca, i zboczenia słońca. Ztąd 
urosło zagadnienie, jak znaleźć na każdą szerokość jeogra- 
ficzną czas, w którym łuk odpowiadający 18tu stopniom na 
kole wierzchołkowóm, nayprędzćy przez słońce w biegu 
dziennym jest opisany, czyli kiedy długość zorzy jest nay- 
krótsza. Zadanie to nie będąc żadnego w Astronomii uży- 
cia zaymować nas tu nie może. 

W czasie północy, zanurzenie się słońca pod poziom jest 
naywiększe, jeżeli więc to zanurzenie się nie wynosi wię- 
cey nad 18%, zorza trwać będzie przez noe całą, jak się 
lo u nas zdarza około przesilenia letniego. Mając szero- 
kość jeograliczną mieysca i zboczenie słońca na dzień każ- 
dy, łatwo jest bardzo wyrachować przez jak długi czas 
nocy letnie zamieniają się na ciągłą zorzę. Na fig. (b) RO 
znaczy równik, J/W poziom, SS rów noleźnik słońca, 
BRM = NO jest dopełnienie szerokości mieysca, RS = OS 
jest zboczenie słońca; jeżeli VO— OS = 18°, zorza trwać 
będzie noc całą.  Dopełnienie szerokości jeogralicznćy 
Walna jest 35°, 19; żeby więc zorza noe całą tew ała, zbo- 
czenie słońca OŚ takie bydz powinno, żeby 5957. 19 
zmuieyszone tém zboczeniem byłu 18° 
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359. 19 — OS = 18° 
OS = 177.19 


Kiedy więc słońce ma zboczenie północne 170.19. zorz 
zaczyna u nas zaymować noc całą, i staje się coraz jaśniey- 
szą im się bardziey zboczenie słońca powiększa. Trwa- 
łość zorzy całonocney, która w Wilnie jest od o maja do 
4 sierpnia, powiększa się z rosnącą szerokością jeograficzną 
i przeciwnie, tak że dla mieszkańców, ktorych szerokość 
jeograficzna mnieysza jest od 4873 nigdy zorza przez noe 
całą nie jaśnieje, gdyż dopełnienie takiey szerokości zmniey- 
szone naywiększóm jakie bydź może zboczeniem słońca, 
to jest 25°. 28' zawsze jest większa od 189. 

Nieskończenie mała wielkość średnicy gwiazd stałych 
i odmiana co moment refrakeyi,» przyczyną jest iskrzenia 
się czyli trzęsienia się gwiazd stałych. Ponieważ atmo- 
sfera nasza jest w ustawicznym mniey więcćy ruchu, roz- 
maite jóy cząstki doświadczają momentalnego ściskania się 
i rozszerzania się, przez co się nieustannie odmienia kierunek. 
promieni światła. Ztąd pochodzi że gwiazdy stałe zdają 
się ciągle drżeć, który to skutek, podług stanu atmosfery, 
raz jest większy drugi raz mnieyszy. Jesli w czasie ob- 
serwacyi umieścimy gwiazdę na nici, postrzeżemy ją ciągle 
przebiegającą z jedney strony nici na drugą z taką szybko- 
ścią, iżby się zdawało Że srednica gwiazdy przewyższa zna- 
cznie grubość uici. Drżenie to gwiazd tak jest czasem wiel- 
kie iż obserwacya staje się niepodobną. Trzęsienie się pla- 
net nie jest tak widoczne jak gwiazd stałych, co pochodzi 
ztąd, iĉ ich wielkość pozorna daleko jest większa od wiel- 
kości gwiazd stałych, małe więc zboczenia promieni przez 
odmianę zefrakcyi sprawione, nie są dostateczne do odmiany 
zupełnie tarczy planety; trzęsienie się ich światła w obser- 
wacyach postrzegamy Lylko na hrzegach ich tarczy. 

Przez refrakcyą widzimy brudy przed ich weyściem 
nad poziom, widzimy je jeszcze kićdy się pod poziom skryją. 
Dla tćyże przyczyny można widzieć xiężyc zanurzony 
w cieniu ziemi, chociaż xiężyc i słońce widziane są ra- 
zem nad poziomem. Do tego potrzeba aby te gwiazdy bę- 
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dąc w przeciwległości były razem niedalekie od pozio- 
mu. Daymy że jedno z nich zp. słońce mało co jest pod- 
niesione nad poziom, będący naówczas pod poziomem xię- 
żyć, podnosząc się przez skutek refrakcyi może się z pod 
poziomu wydohydź i stać się dla nas widzialnym. Feno- 
men ten obserwowany był w Paryżu 19 lipca 1750. Słoń- 
ce i xiężyc lubo znaydowały się w przeciwległości, były 
jednak o jeden stopień zbliżone do siebie przez skutek 
dwóch refrakcyi, i razem widziane na poziomie. 

Skutkiem jest jeszcze refrakcyi Że słońce przy pozio- 
mie pokazuje się nam spłaszczone w srednicy wićrzchoł- 
kowóćy. Wszystkie wprawdzie punkta jego tarczy są pod- 
niesione przez refrakcyą, ale nie wszystkie o tęź samę ilość. 
Brzeg niższy, gdzie refrakcya jako bliższa poziomu jest 
większą, bardziey jest podniesiony niź brzeg wyższy; ztąd 
tarcza słońca lnb xiężyca przy poziomie powinna się nam 
wydać spłaszczoną. Spłaszczenie to coraz się- zmnieysza 
w miarę jak się powiększa wysokość. Średnice naów czas 
téy tarczy różnią się między sobą w wielkości; dla tego 
Astronemowie wyciągnęli zrównanie i ułożyli tablicę da- 
jącą, przez funkcyą odległości gwiazdy od zenit, popraw- 
kę wielkości różnych średnic, podług różnego tychże 
średnic do poziomu pochylenia. (Tables Astr. Bureau 
des Longit. T. V) Poprawa ta jest w obserwacyach de- 
likatnych hardzo potrzebna, jak się to trafia w mierze- 
niu za pomocą mikrometrów odległości Wenusa lab Mer- 
kuryusza, wtenczas kiedy się te planety na tarczy jego 
znachodzą. Średnica pozioma zmnieyszona jest także przez 
refrakcyą, gdyż słońce jest posunione ku wićrzchołko- 
wi, znaydując się między temiż samemi kołami wićrz- 
chołkowemi, lecz skutek ten jako daleko mnieyszy od 
pierwszego czuć się nie daje. 

Pomimo tego że kąt optyczny słońca i xiężyca mnieyszy 
jest przy poziomie jak kiedy się te gwiazdy zbliżają do ze- 
nit, jednakże ciała te daleko się nam wydają większemi 
w pierwszym jak w drugim przypadku. Złudzenie to po- 
chodzi ztąd, że porównywamy w myśli odłegłość ciał nie- 
bieskich z odległością przedmiotów ziemskich, znaydują- 
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cych się na poziomie za któremi ciała niebieskie wscho- 
dzą i zachodzą, i widząc wyraźnie Że są dalszemi niżeli 
wszystkie środkujące przedmioty ziemskie, sądzimy Że są 
dalóy odległemi kiedy są przy poziomie niżeli kiedy są 
przy zenit, gdzie ich odległości z niczóm porównać nie 
możemy. Wyobrażenie to oich większćy odległości wpły- 
wa nasąd oich rozmiarze, i dla tego wydają się nam wię- 
kszemi przy poziomie jak przy zenit, co jedynie jest sku- 
tkiem złudzenia, gdyż mierzony narzędziem kąt optyczny 
ciał niebieskich jest mnieyszy w położeniu pierwszćm jak 
w drugićm. 


ROZDZIAŁ V. 


Katalog gwiazd. 


XXXII. Podział nieba co do gwiazd stałych. Jak się robi kata 
log tych gwiażd. 


Ponieważ gwiazdy stałe nie ochnieniają położenia swe- 
go na niebie, użyć więc ieh możemy do oznaczenia bie- 
gu różnych ciał ruchomych, porównywając ciągle ich po- 
łożenie z położeniem jakiey gwiazdy stałey ; dla tego po- 
trzeba nam poznać niebo co do gwiazd stałych, abyśmy 
jednę od drugiey rozróżnić mogli. Dawni jeszcze Astro- 
noinowie podzielili niebo na rozmaite gromady gwiazd na- 
zwane Konstellacyami (Govstćllations), którym nadali na- 
zwiska osób, zwierząt i t. d. Bayer pićrwszy wprowa- 
dził zwyczay nazywania literami greckiemi znaczniey- 
szych w konstellacyi gwiazd, nadając nayjaśnieyszym litery 
początkowe alfabetu. Gwiazdy nadto nayjaśnieysze nazywają 
się gwiazdami pićrwszćy wielkości, takich mamy jedena- 
ście widzianych dla nas jakoto: Aldebaran, Kapella, Ri- 
gel, « Oriona, Syriusz, liegulus, Kłos Puuny, drktur, 
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‘Antares, a Lyry i Fomalho; mniey świetne zowią się 
gwiazdami wielkości drugiey, trzeciey, it. d. Gwiazdy 
od 1ey do szóstśy wielkości są widziane gołóm okiem, 
inne których liczba jest bez porównania w iększa, dają się 
widzieć za pomocą teleskopów aż do szesnastóy wiel- 
kości. 

Żebyśmy mogli zrobić katalog pewnćy liczby gwiazd, 
gdzieby położenie ich względne było oznaczone tak, iżby 
je na kuli sztncznóy w tym samym porządku wystawić 
było można, obrać nam naprzód należy gwiazdę jaką za 
punkt do którego inne gwiazdy odnosić będziemy. Astro- 
nomowie wzięli za ten punkt, jeden z punktów przecię- 
cia się równika niebieskiego z drogą roczną słońca, prze- 
niesioną na kulę niebieską, poznamy ten punkt kiedy teo- 
ryą słońca wykładać będziemy, tym czasem ohierzmy so- 
bie jaką gwiazdę i do nićy położenia gwiazd innych od- 
nośmy. 

Obrana do porównania gwiazda powinna bydź blisko 
równika, aby przez to czas przeyścia jóy przez nić z wię- 
kszą mogł bydź oznaczony dokładnością, gwiazdy bowiem 
blisko równika będące, opisnjąc koła większe, mają bieg 
chyższy, a ztąd obserwacya czasu ich przeyścia przez nić 
mnieyszema podległa jest błędowi. Urządziwszy zegaru 
skazówki tak, aby, gdy obrana za pierwszą gwiazda prze- 
chodzi przez południk, zegar pokazywał o8. o”. o”, przy- 
stąpmy do obserwacyi przechodu przez południk gwiazd 
innych: czas między ich przeyściem a przeyściem gwia- 
zdy pierwszey jest różnicą ich wznoszeń prostych, albo 
kiedy pierwszą gwiazdę wzięliśmy za zero wznoszenia 
się prostego, i jeżeli zegar doskonale idzie podłng czasu 
gwiazdowego , czas przeyścia przez południk rozmaitych 
gwiazd wskazywany na zegarze, będzie właśnie ich wzno- 
szeniem się prostóm. Obserwuymy teraz tychże gwiazd 
odległość od zenit w kwadransie lub w innych narzędziach 
do tego słażących, w czasie ich przeyścia przez południk, 
odległość ta poprawiona co do refrakcyi i porównana z sze- 
rokością mieysca da nam zboczenie tych gwiazd. 

Tym sposobem znając wznoszenie się proste i zbocze- 
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nie znacznéy liczby gwiazd możemy ułożyć katalog. VV kaz 
talogach wszystkich wznoszenie się proste rachuje się o 
punktu równonocnego wiosennego, punktu gdzie słońc 
wiosną przechodzi przez równik. VV katalogach tych pićr= 
wsza kolumna zawićra nazwisko gwiazdy i liczbę oznacza” 
jącą stopień jćy wielkości, druga daje wznoszenie się pro- 
ste gwiazdy w czasie lub w łuku, w trzecićy są zbocze- 
nia gwiazd lub ieh odległości od bieguna równika. Przy- 
dają się jeszcze dwie kolumny gdzie się kładą odmiany 
roczne gwiazd co do wznoszenia się prostego i zboczenia, 
a które od cofania się punktów równonocnych zależą, jak 
to poźnićy poznamy. 

Przyłączamy tutay tablicę zawierającą położenie gwiazd 


znakomitszych. 
Z wielkićy liczby katalogów znakomitsze są Ptoleme- 


msza, Tycho-Brahe, Heweliusza, Fłamsteda , Liemonniera, 
Lakaila, Mayera, Bradleia, Maskelina, Kaniolego, Piacego, 
Ponda, Orianiego, Brinkleja, i Bessela. 


XXXIII. Uwagi w robieniu katalogu gwiazd. Poprawka przey- 
ścia gwiazdy przez południk wyciągnionego z obserwacyi do 
kilku nici, w przypadku fiedy nici nie są doskonale w równóy 
od siebie odległości. 


W robocie katalogu gwiazd, potrzeba naprzód żeby bieg 
zegaru był zupełnie jednostayny; o sposobach dochodzenia 
jego błędu mówiliśmy wyżćy; powtóre żeby luneta dosko- 
nale opisywała płaszczyznę południka, gdyż istotnym jest 
warunkiem aby obserwacya była robiona na południku. 
Do ustanowienia lunety do południka podaliśmy sposób 
przez obserwacye gwiazd kołobieguuowych, a gdy raz hę- 
dzie ułożona, stawią się na północ i na pałudnie słupy na 
których są pewne znaki i do nich przed każdą obserwacyą 
luneta się ustawia. Nareszcie potrzeba aby sama obser- 
wacya była dokładną tym bardzićy, że jedma sekunda w cza- 
sie przeyścia przez nić chybiona, ciągnie za sobą błąd 15” 
w łuku. Dla zmnieyszenia ile można błędów obserwacyi, 
obserwuje się przeyście gwiazd przez kilka nici umieszczo- 
nych w ognisku w równey od siebie odległości, i bierze 
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się wypadek średni, jakeśmy o tóm już mówili. Lecz je- 
śli nici nie są w równćy od siebie odległości; naówczas 
możemy jeszcze brać wypadek średni z pięciu obserwacyy, 
ale błąd stąd wynikający należy odjąć od wypadku. Po- 

rawa ta dochodzi się następującym sposohem. 

Niech S wyraża czas dokładny przeyścia gwiazdy przez 
nić środkową, p, 4, r, s odległości nici pobocznych od 
nici średniey, czyli czas, jakiego gwiazda będąca na równi- 
ku, potrzebuje do przebieżenia przestrzeni między nicią Ge 
dnią a czterema innćmi; obserwacye do pięciu nici gwia- 
zdy równikowéy będą następue: 

S—p 
„CH 
S 

S+r 
S+ s. 


Jeżeli więc bicrzemy średhią z tych wszystkich obserwa- 
cyy mamy s— (PELE) wypadek błędny o ilość 
E (T r= 


5 =$, chcąc więc ten wypadek poprawić na- 


leży odjąć tę ilość,czyli dodać do wypadku ilość (H) 


jeżeli obserwacya jest na równiku. Leez jesli obserwuje- 
my nie na równiku wtedy poprawka wyrazi się przez 


p+g—r— sy 
5wsta / 
gdzie A znaczy odległość gwiazdy od bieguna. 

Kiedy bowiem luneta jest wykierowana na równik, nić 
pozioma zajęta między dwiema niciami wierzchołkowemi 
zakrywa cięciwę i sam łuk równika; kiedy zaś jest wy- 
kierowana na równoleźnik, nić tóyże samóy długości za- 
krywa cięciwę łuku koła mnieyszego. biorąc więc ma- 
łe cięciwy za łuki, taż sama nić zaymie na równole- 
Żniku łuk koła większćy liczby stopni niż na równiku. 
Zmnieyszenie to kół idzie w stosunku zmnieyszenia ich 


z 
19 
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promieni; promieniami zaś równoleźników są wsławy ie 
odległości od bieguna; wypada więc Że liczba stopni zajeta 
przez jedneyże długości uić na równoleźniku i na równi= 
1. bedzie w stosunkn 1:wstA; aže czas jest proporcyonal= 
u, bę , į y 
ny stopnióm przehieżonym równika lab równoleżnika, 
więc wypada że czasy na przebieżenie tóćyże samćy nici 
na równoleżniku i na równiku są jak 1:wsta. 
W yrażiwszy ten czas równikowy przez 7, a czas na 
równoleżniku jakimkolwiek przez £ hędzie: 


T:t=1:wsta 
i A 


E E (8 
t wsta (8) 


Dla tego chcąc znaleźć przeciąg czasu między niciami 
na równoleźniku z przeciągu czasu ua równiku, trzeba ten 
ostatni dzielić przez wstawę edległości od bieguna tego 
równoleżnika. I ta jest przyczyna dla czegosmy poprawę 
równikową wyżćy znalezioną, cheąc ją zastosować do ja- 
kieykolwiek gwiazdy, dzielili przez wstawę odległości od 
bieguna tóyże gwiazdy. 

Wzięliśmy wyżcy łuki za cięciwy małe, leez jeśli gwia- 
zda jest blizko bieguna, przestrzen wtedy między niciami 
zaymować može cięciwę łuku wielkiey liczby stopni, wte- 
dy formuła (8) byłaby błędną. W tym razie zamiast sto- 
sunku cięciw, można wziąć stosunek wstaw połowy fu- 
ków, i formuła będzie: 1 


1(15 l 
w stą 05.2) DECA es. (8). () 


(*) Jeżeli nić zaymuje znaczną część luku. wtenczas luk ÆĶB (fig. 25) 
wyciągniony na równiku zaymie więcey stopni niż cięciwa AB prze- 
niesiona na cięciwę łuku wielkiego. W tym przypadku chcąc wiedzieć 
jakiego czasu na równiku potrzebuje gwiazda do przebieżenia cięciwy 
AB wypada szukać łuku równika któregoby cięciwą byla nić 4B. 

Daymy w ogólności że równoleżnika ÆKB promień jest 7”, a r pro- 
mieniem równoleżnika CmD. Przenieśmy cięciwę ÆB na luk CmD 
czyniąc ef = 4B. 

AB =awstą AKB.r'  ef=awst Iemf.r 
ro.wsti AKB=r.wst; emf, 
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XXXIV. Sposób Delambra wynalezienia zboczenia lunety odpla~ 
szczyzny południka. 10d Obserwując różnicę w przeyściu mię- 
dzy dwiema gwiazdami których wznoszenia się proste różnią 
sie mało, a różnice zboczenia są wielkie. sre Za pomocą 
gwiazdy kołobiegunowcy. cie Przez obserwacye dwóch gwiazd 
niezachodzących, których różnica wznoszeń prostych albo jest 
bardzo mala, albo blizka, 180°. 


Mając dobry katalóg pewnćy liczby gwiazd, i lunetę 
nstawioną do południka, nayłatwiey jest poznać bieg ze- 
garu co do czasu gwiazdowego. Obserwnymy bowiem gwia- 
zdy jakićy przeyście przez południk, i wyrachuymy z ka- 
talogn jóy wznoszenie się proste na moment obserwacyi, 
wznoszenie się to proste zamienione na czas i porównane 
z obserwacyą, da nam różnicę między czasem gwiazdowym 
a czasem zegaru. 

Katalog jeszcze dobry gwiazd służyć nam może do wy- 
nalezienia zboczenia lunety z kierunku południka. Na 
fig. (26) niech PZH oznacza południk mieysca Z; daymy 
że luneta nie opisuje tego południka, ale opisuje tylko ko- 
ło wierzchołkowe 240. W tym przypadku jedna tylko 
gwiazda przechodząca przez zenit może bydź obserwowa- 
ną w czasie swego przechodn przez południk; każda inna 
obserwowana zp. w „4, miałaby kąt godzinny ZPA któ- 
rego ,y byłaby błędem w czasie co do przeyścia gwiazdy 


Jeżeli łuk CmD jest łukiem równika, naówczas r=1 
r' wst 1 AKB = wst 3 emf 
r'.wst1(10./)= wst 3 emf 

wst į emf = wst 1 (15.£') wst A 
albo 


wst temf  wsti15.£ 


wst 415.2 — AAS 
wst / wst A 


E Gi 


Zrównanie £' jest ogólne, którego zrównanie £ jest przypadkiem szcze- 
gólnym kiedy łuki są bardzo małe, Ze zrównania g' wyciągamy ła- 
two łuk 15 ,ż! jakiby nić zakrywająca łuk pewny na równiku zakryła 
na równoleżniku » albo mając ten ostatni, dochodzimy wielkości łuku 
równika mogącego się zakryc nicią teyże samóy długości, 
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przez południk. Łuk poziomu HO nazywa się zboczenier 
poziomóm lunety (déviation hirizontale de la lunette 


W tróykącie ZPA, 


wst ZP q4 Y! Z. wst ZA __ wst HO. wst ŻA _ 
wst LA wst A 
__ wst HO. wst (A— PZ) 
a wst A ? 


x 
biorąc odległość od zenit ZÆ w czasie obserwacyi przóy- 
ścią za równą odległości poładnikowey Zał. 


o 
wst ZP A= wst HO A 73 


H jest szerokość jeograficzna mieyscą 


wst ZP A= TETs [goH ___ wstw.dost(H--ó) 
wst 4 wst A 


wst e 
wst A 


(dost H dost A — wst H wst 4) 


=— wste (dost Z7dostyja — wst H) 
wstZP4=dp=z(wst H— dost H dostyA)= 
=z dost H(sty H —dostyA)=nez 


Tu zboczenie lunety uważa się na wschód, i poprawka dp 
jest dodatna od Z do poziomu ku stronie południowćy. 

Poprawka obserwacyi przeyścia przez południk dru- 
giey gwiazdy będzie 


dp'=sg dost H (sty II — dostyA)=n'r 


dp—dp' =(n—n)z c= CZ 
G= 7 M 2—n 
Można ułożyć na pewną szerokość jeograficzną tablicę war- 
tości na z na rozmaite gwiazdy, a mając dp'—dp, mo- 
żna wynaleśdź x częli zboczenie poziome lunety. Niech 
P wyraża przeyście przez południk wyciągnione z kata- 
logu pićrwszey gwiazdy, ia jest wznoszenie się jćy pro- 
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ste zamienione na czas; p przeyście obserwowane 
dp=P—p S ETEA > 
dp=P—p=na« dp—dp=(P P)-(p—p) 
(P—p)—(P—p)=(n—n) z 


SRP) BR)... (P=P)>B"ga 
aji) n—n — dost H (dosty A” — dosty a) 


[(P—P)—(p—p')] wst a wstA' 
dost H w st (4— 4') 


p... +. (m) 


Wzięliśmy tu za czas przechodn gwiazdy przez południk 
jey wznoszenie się proste zamienione na czas, przypu- 
szczając Że zegar nie różni się od czasu gwiazdowego ; 
w przeciwnym przypadku za P i P' trzeba wziąć Pazr, 
.P' ==r, wyrażając przez r różnicę między zegarem a cza- 
sem gwiazdowym. VW tym przypadku formuła zostanie zu- 
pełnie taż sama, gdyż » w odciąganiu zginie. Bierzemy 
zaś » toż samo dla gwiazd obu, przypuszczając że dzień 
zegaru jest zupełnie równy dniowi gwiazdowemu, a przy- 
naymnicy że odmiana zrównania czasu w przeciągu mię- 
dzy dwiema obserwacyami jest nieznaczną. Dla tćy wła- 
śnie przyczyny wybierać należy gwiazdy mało się różnią- 
ce co do wznoszenia się prostego. Gdyby jednak zegar 
znacznie zp. spieszył, naówczas od różnicy (p—p') ilość 
pośpiechu w przeciągu między obserwacyami odjąćby nale- 
Żało, i tym sposobem różnicę obserwowaną na zegarze w 
przeyściu dwóch gwiazd, zamienić na różnicę wyrażoną w 
czasie gwiazdowym. Dla oznaczenia więc zboczenia lune- 
ty południkowey, opisującćy koło wićrzeliołkowe, potrze- 
ba obserwować dwie gwiazdy, których różnicę wznoszeń 
(P—7P') można dokładnie mieć z katalogu, odciągając od 
tóy różnicy różnicę obserwowaną w przeyściu przez po- 
wstAwstA'* 
dost Z wst(A—- A) 
mamy zboczenie poziome w, zboczenie to będzie na wschód, 
jeśli z wypadnie dodatne, w przeciwnym przypadku na 
zachód. Ztąd można wiedzieć ile potrzeba posunąć lune- 


łudnik „1 mnożąc wypadek przez 


otrzy- 
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tę po płaszczyznie poziomu, aby ją do południka skierg 


wać. 
Mając znane z tudzież P i P można otrzymać zró- 
wnanie czasu zegarowego dh ze zrównań 


p +ne-dh=P 
p+-nax+dh=P 
Stąd 
dh==(P—p)—nx=(P'—p)—nz 


gdzie uważamy zrównanie czasn dh za nieodmienne w prze- 
ciągu krótkiego bardzo czasu upłynionego między dwie- 
mwa ohserwacyami. 

W zrównaniu na poprawę przeyścia przez południk 


dp=nx = z (wst II — dost H dosty 4) 


dopóki wst /7> dost Hdostya, z będzie dodatne i po- 
prawka dp tegoź samego znaku co z; poprawka jest ze- 
ro kiedy wst f=dost // dostyA, i naówczas gwiazda prze- 
chodzi przez zenit; nareszcie poprawka będzie ze zna- 
kiem różnym od znaku z, jeśli wst // <dosi H dostyA; co 
się tycze wartości na © uważamy tu ją za dodatną jeśli 
luneta będąc obróconą ku południowi zbacza ku stronie 
wschodniey od południka. Jeżeli bowiem luneta zbacza 
ku wschodowi wtenczas kiedy jest wykierowana ku stro- 
nie południowćey zenit, obserwacya gwiazdy ina mieysce 
piórwiey niż przeyście jey przez południk, p więc jest 
mnieysze od P, a stąd dp jest dodatne, zboczenie więc 
poziome x, które w tém położeniu jest w tęż samę stro- 
nę to jest ku wschodowi, uważać będziemy w naszey for- 
mule za dodatne, - Kiedy więc z rachunku otrzymamy war- 
tosó na «© odjemna, znakiem to będzie że zboczenie po- 
ziome lunety jest od południa ku zachodowi. Sposób ten 
jeden z naylepszych do ustawienia doskonale laity po- 
łudnikowćy, podany hył naypićrwiey od Delambra w Coz- 
naissance des tems na rok 1792. 

W wyborze gwiazd do oznaczenia zboczenia lunety 
przez sposób tu wyłożony, należy mieć tę uwagę, iĉ wy- 


„Rowi woo 
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padek będzie tym dokładnieyszy, im zboczenia dwóch 
gwiazd obranych bardziey się między sobą różnią, w wy= 
rażeniu bowiem na s, którć w ogólności jest ilością ma- 
łą wchodzą w liczniku nieuchronne błędy obserwacyi, że- 
hy więc ich wpływ na wypadek był jak naymnicyszy, po- 
trzeba iżby one były małemi w porównaniu innych iło- 
ści licznika (*); starać się więc potrzeba iżby licznik nie 
był ilością bardzo małą, co wtenczas nastąpi, kiedy mia- 
nownik będzie wielkim, wartość bowiem ilości x jest sta- 
teczną. Z czego wypada, iż gwiazdy mające odległość od 
bieguna świata blisko tęż samę, wcale nie są zdatne do 
dania dokładnóy wartości na x, gdyż wtenczas (4—4') 
jest ułamkiem bardzo małym, a stąd i mianownik i licznik 
ułamku małym także bydź musi. Dla tego w użyciu te- 
go sposobu brać potrzeba takie gwiazdy, z którychby je- 
dna przechodziła przez południk biisko zenit, druga bli- 
sko poziomu. ` 
Jeśli gwiazda przechodzi przez południk pod biegu- 
nem, odległość jey od bieguna uważać należy za odjemną. 
Zamiast obserwowania dwóch gwiazd różnych , mo- 
Żna obserwować jednę z gwiazd kołobiegunowych w przey- 
ściu jóy wyższóm i niźszćm przez południk. WWtenczas 
odległości jey od bieguna we dwóch przeyściach są ze 
znakami przeciwnemi A =—A 


—_I(P—P)—-(p—p)]wsta__ ((P—P)—(p—p)]stya 
Aj dost Æ wst 2a z 2 dost Æ 


a al2—pP)-+ 12% ; 
2 dost Æ dosty a AAA 


uważamy tu przechód wyższy p jako obserwowany nay- 

pićrwiey. Sposób ten ma wielką zaletę, Że wartość na 

«© jest niezawisłą od wznoszenia się prostego gwiazdy. 
Zamiast obserwowania jednóy gwiazdy kołobiegunowey, 


—— 


(*) Nazywamy tu licznikiem ilość (P—P)—(p—p), uwa- 


żając mano: NadlioB: 21 WZ ź 3 
żają nożnika tey ilosci jako przeuiesionego do mianownika, 
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można obserwować dwie takie, których wznoszenia si 
proste mało się różnią. Obserwacye tych gwiazd dad 
nam dwa zrównania: 


2x dost ZF dostyA==(p—p)-+126...... (1) 
2 x dost HH dostya = (»— z ) -+ 1o8 ,,.... (2) 


a p= — z )]wstA wsta' bata 
2 dost /ł wst. (4 — 4) doł 


p im są dwa przeyścia wyższe obserwowane naprzód. 

Sposób ten łączy korzyści piórwiey wyłożonych spo 
sobów , gdyż nie jest zawisły ani od wznoszenia się pro- 
stego gwiazd, ani od dokładności zegaru. Korzyści te 
jeszcze mają mieysce w obserwacyach dwóch gwiazd ró- 
Źniących się od siebie o 180° we wznoszeniu się prostém. 
Nazwiymy przechody wyższe tych gwiazd przez południk, 
tak jak i wyżey, przez p i w, niższe zaś przez p im; mieć 
będziemy naprzód 


(1) 22 dost FI dosty A==(p—p') + 128. 


Co się tycze drugiey gwiazdy któréy przechód niższy z” 
pićrwiey był obserwowany, a potóm przechód wyższy m, 
a stąd >s’, będzie 


2x dost H dostyA =(»—»')—128.... (h) 


gdyż zamiast przechodu niższego obserwowanego, można uwa- 
żać przechód następujący niższy, przypadający we 245, a 
stąd m powiększyć o 24 godzin gwiazdowych. 

Dodając do siebie zrównania (1) i (4) otrzymujemy 


— —_ UP=P) His —»)] 
~ 2dost //(dosty A -dosty 4) 


albo 
_ U(p—sr)— (p —r) Jwst A wstA' 
T = U 

2 dost Ži wst (4-4) 


„68 


Zwównanie () oprócz niezależenia od czasu ma jeszcze tę 
korzyść nad zrównaniem (8) że jego mianownik jest w ogól- 
ności większy od mianownika w zrównaniu (8), Biorąc 
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szczególny przypadek że A=A, mamy 


((p—r)—(p —r)) sty a 


e 4 dost H 


dzie mianownik właśnie jest dwa razy większy, a stąd 
współczynnik mnożący ilość (p—r)—(p'—r») dwa razy 
mnieyszy niż w zvównaniu (8). Ilość więc (p— r) —(p'—r) 
a stąd i dokładność wypadku, jest dwa razy większa, 
gdyż, jakeśmy to juź uważali, błędy nienchronne obser- 
wacyi mnieyszy w tym przypadku mają wpływ na wypa- 
dek. Uważając pod tym względem zrównanie (2), (v) i (ð), 
wyraźna jest rzecz że błędy obserwacyi w ogólności tym 
mniey na wypadek wpływają , im odległość gwiazd od 
bieguna jest mnieysza; stąd wypadałoby w obserwacyach 
dawać pierwszeństwo gwiazdom bardzo bliskim bieguna, 
korzyść jednak stąd wypadająca nie jest tak wielka jak się 
zdaje, gdyż gwiazdy blisko bieguna będące mają bieg bar- 
dzo powolny, a stąd ich obserwacye mniey są dokładne 
niź obserwacye gwiazd dalóey od bieguna położonych. 
Myśl sprawdzania położenia lunety południkowćy przez 
obserwacye dwóch gwiazd różniących się blisko o 1809 
we wznoszeniu się prostém, naprzód była podana przez P. 
Butt, lecz sposób rachowania stąd ilośei zboczenia lune- 
ty nie był przez autora wyłożony ; jest to jak widzimy 
szczególny przypadek wypadający ze zrównania ogólne- 
go (e). 


-a nnn 
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Parallaxa ciał niebieskich (parallaxe). 


XXXV. Co jest paraliaza? Parallaza pozioma , parallacą 
wysokości, 


Zatrudnialiśmy się dotąd obserwacyami samych gwiazd 
stałych, które będąc w nieskończenie wielkiev od nas od- 


14 
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ległości odsyłane są do jednych i tychże samych punktę 
kuli niebieskiey przez różnych obserwatorów. Ale jeż 
jakie ciała niebieskie znaydnją się blizko ziemi jak są: sło 
ce, xiężyc, planety i komety, tak że promień kuli zie 
skiey może bydź porównany z ich odległością od ziem 
ciała te z różnych punktów ziemi w idziane, różnym pum 
któm nieba odpowiadać będą. Chcąc porównać z sobą o 
serwacye W różnych mieyscach ziemi robione, zgodzili si 
Astronomowie odnosić je wszystkie do punktu jedneg 
to jest do środka ziemi. Kąt między dwiema linijami z 
środka i z powićrzchni ziemi do jednóćy prowadzonemi gwia 
zdy nazywa się parallaxą tóy gwiazdy (Parallaxe). N 
fig. 27 niech O oznacza mieysce obserwatora na powićrz 
chni ziemi, G ciało niebieskie, © środek ziemi. Patrzą 
z punkiu O na G odnosić je będziemy do micysca g' kuli 
niebieskiey, patrząc zaś ze środka ziemi S$, widzieć bę 
dziemy to samo ciało w mieyscu g. Kąt gGg'= 0GS, 
jest to cośmy nazwali parallaxą. 

Gdyby gwiazda G była gwiazdą stałą, kąt OGS dla 
małości swojśy zniknąłby, i dwie linije OG, SG, trafi- 
łyby na tenże sam punkt nieba. Ale dla wszystkich ciał 
układu słonecznego kąt ten jest dosyć znaczny, chcąc więc 
te ciała w obserwacyach odnosić do środka ziemi, należy 
nam znać ten kąt OGS, abyśmy go od obserwowanćy od- 
ległości od zenit odjęli; widzimy bowiem że jak refrakcya 
podwyższa nam gwiazdy, tak przeciwnie parallaxa je zniża. 


W troykącie OGS 
OS 
wst OGS = 5g” st ZOG.. ». .(a). 


Jeżeli ZOG=o, wst OGS=o, to jest parallaxa u zenit 
jest żadna. Jeżeli ciało niebieskie zostaje w jednóyże od 
; R: OS . 
ziemi odległości, stosunek SG jest statecznym, i paralla- 
xa zależy od kąta ZOG; naywiększa będzie kiedy Z0OG—=go? 
to jest kiedy ciało znayduje się na poziomie w mieysen 
np. G. Kąt OGS czyli parallaxa gwiazdy będącóy na 
poziomie, zawie się parallarą poziomą (parallaxe horizon- 
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tale). Parallaxa zaś gwiazdy będącóy między poziomem, 
a zenit, zowie się parallacą wysokości (parallaxe de hau- 
teur). W różnych zaś gw iazdach parallaxa zależy od sto- 
sunku s i rośnie, kiedy odległość ciała od ziemi zmniey- 
sza się. Ponieważ mieysce pozorne i prawdziwe gwiazdy 
znayduje się na ptaszczyznie tróykąta OGS, która jest pła- 
szczyzną koła wierzchołkowego, ztąd wypada że paralla- 
xa takjak i refrakcya, odmieniając położenie gwiazdy, nie 
sprowadza jóy z koła wierzchołkowego, a stąd nic wpły- 
wa na wartość poziomołuku, ani na wznoszenie się proste 
gwiazdy w czasie jćy przeyścia przez południk. 


XXXVI, Sposoby wynachodzenia parallacy przez obserwacyą. 


Gdybyśmy znali odległość ciał niebieskich od ziemi, 
zrównanie (a) dałoby ich parallaxę na każdą odległość od 
zenit, i wzajemnie, mając parallaxę jakiey gwiazdy łatwo- 
bysmy otrzymali jéy odległość. Widzimy nadto że dosyć 
jest mieć parallaxę poziomą OG'S$=z żeby znaleźć paral- 
łaxę wysokości, gdyż 

wstw=wstr. wst Z, $ (b) 


gdzie ø znaczy parallaxę wysokości, Z odległość gwiazdy 
od zenit; wzajemnie z parallaxy wysokości możemy wy- 
ciąguąć parallaxę poziomą. Obaczmy teraz jakie są spo- 
soby wynalezienia przez obserwacyą parallaxy różnych 
ciał niebieskich. „Aristarch Astronom w Alexandryi podał 
sposób znalezienia parallaxy słońca, obserwując kąt mię- 
dzy linijami od ziemi do słońca i xiężyca wiedzionemi, 
A czasie gdy xiężye doskonale jest w połowie swojéy 
oświecony. Naówczas mielibyśmy w xiężycu kąt prósty 
i znalezlibysmy kąt pod którym się pokazuje ze słońca 
promień drogi xiężycowćy, a mając skąd inąd stosunek 
tego promienia do promienia ziemi, moglibyśmy otrzymać 
kąt, pod którym promień ziemi widziany'jest ze słońca, 
czyli parallaxę poziomą słońca. Sposób ten dla wielkiey 
bardzo słońca odległości, zupełnie jest niedokładny i od- 
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dawna nieużywany, Parallaxę xiężyca moglibyśmy zn 
leźć obserwując jego naywiększe oddalenie się od eklipty 
ki czyli drogi słońca, kupółnocy i kn południowi. Wre 
szcie wiele jest innych sposobów znalezienia parallax 
ciał niebieskich. lecz Že jedne z porządku jeszcze wyło- 
żyć się tu nie mogą, inne są mniey dokładne, dla tego za 
stanowimy się tu nad jednym tylko, który i do wszystkiel 
ciał niebieskich zastosować się może, i jest jeden z nay- 
prostszych i naydokładnieyszych; zależy zaś na obserwa= 
cyi zboczeń planety przez dwóch obserwatorów znacznym 
łukiem południka od siebie oddalonych. WV ystawmy sobie 
na fig. (28) planetę P, obserwowanego w przechodzie przez 
południk przez dwóch obserwatorów na różnych miey- 
scach ziemi pod jednym południkiem będących. Dla do- 
kładności obserwacyi przybierzmy jaką gwiazdę stałą do 
porównania, będącą prawie na tym samym równoleźniku 
co i planeta, i obserwuymy w czasie przeyścia przez po- 
łudnik ich odległości od zenit. Wyraźmy odległości od 
zenit gwiazdy dla dwóch ohserwatorów przez kąty CG 
i ZCG, odległości od zenit planety przez PCZi PCZ. 
Gdyby planeta nie miał żadney parallaxy, summa dwóch 
jego odległości od zenit byłaby równa summie odległości 
od zenit gwiazdy: różnica więc tych odległości , to jest 
PCZ— ZCG -4 PCZ — ZCG =GPC =P, jest właśnie 
skutkiem parallaxy. Należy nam stąd wynaleśdź paralla- 
xę poziomą, a potóm parallaxę wysokości, to jest UPS=w 
i CPS=w. 7/wównanie (b), kładąc w nien dla małości 
kąta, » za wst» daje 
u =æ wst POZ =» wst Z 
e =» wsi POZ =r wst Z' 
P = u + w'r (wst Z + wst Z) 


cz w+ w 12, P : _2€+:—(H=H')__ 
—wstŹ--wsiZ' wstZkwstZ/  wstź--wsiź' 
T z+2 — (A = H’) j 
~a wWsti(4— Z)dosty (F2) U 


F 


H i IB są szerokości jeograliczne mieysca. 
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Zrównanie to jest niezależne od obserwacyi gwiazdy 

stałey, chcąc tę obserwacyą wprowadzić 5 wyrazilibyśmy 
w przez następujące zrównanie 


2 P y 8--8 
= wst Ziwi  wstZwstZ 
gdzie SÃPCG, =PCG 


Mając m łatwo się otrzymuje w i w. 

Weźmy za przykład obserwacye parallaxy Marsa robio- 
ne przez F/Fargentina, i Lacailla, Lacaille w roku 1751 
6 pazdziernika obserwował Marsa na przylądku Dobróy 
nadziei pod szerokością południową 359.55 w odłegłości 
od zenit 259.2, porównywając go z a FVodnika; i znalazł, 
że brzeg północny tarczy marsa był oddalony ku półno- 
cy od gwiazdy na 26,7. W tym samym czasie Wargen- 
tin w Sztokolmie pod szerokością północną 597.21 obser- 
wował tegoż planetę w odległości od zenit 689.14, i zna- 
luzł brzeg tenże sam odsuniony od gwiazdy ku południo- 
wi na 6,6. Ztąd. 


P=v--v =335,5 
Ak 55,3 R. 3339 38,5 
wst(207.2)-- wst(68%.14)  0,4231-0,9287 1,3 


1,5518 
log. 55,5 == 1,522442 
leg. 1,5518= 0,150912 
log. + = 1,591550... . s = 24" 64, 


Jeśliby obadwa obserwatorowie nie byli zupełnie pod 
tym samym południkiem; naówczas trzebaby mieć uwagę 
na odmianę zboczenia planety w czasie, w którym ten od 
jednego południka przechodzi do drugiego. Gdyby pla- 
neta znaydował się z jednćyże strony zenit obu obserwa- 
torów mp. w mieyscu Z”, naówczas kąt (P'S byłby ró- 
źnicą dwóch parallax, 

w — w P 
wstZ—wsiZ wstZ —wstZ 


Ztąd m => 


Sposób ten wyuaydowania parallaxy może się zastosować 
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do wszystkich ciał niebieskich. Porównywając tego ro- 
dzajn obserwacye Lakailla na przylądku Dobrey Nadziei, 
i Lalanda w Berlinie , Oznaczono parallaxę xiężyca. Wre= 
szcie używano go do wynalezienia parallaxy słońca i We- 
nusa; lecz Że słońce i planety inne, jak Jowisz, Sa- 
turn, i Uranus, są bardzo odległe od ziemi, dla tego pa- 
rallaxy tych ciał z większą oznaczają się trudnością. Fe- 
nomen przeyścia Wenusa przez tarczę słońca naylepićy 
słaży do wynalezienia parallaxy słońca która wynosi 8',8; 
teoryą tego sposobu w swojćm wyłożymy mieyscu. 


XXXVII. Parallaxa służy do wyrażenia promienia planety w czę- 
ściach promienia ziemskiego , a stąd do wynalezienia stosun- 
ku jego bryłowatości do bryłowatości ziemi. 


Ze zrównania (a) mamy : 


OS 


wst» 


Wstr= Gi; . (fig. 27), SG= 
Mając tedy parallaxę poziomą planety możemy znależć je- 
go odległość od ziemi wyrażoną w promieniach ziemskich. 
Nadto możemy jeszcze otrzymać stosunek objętości pla- 
nety do objętości ziemi następującym sposobem. Niech 
S na fig. 29, oznacza środek ziemi, S' środek planety, 
kąt „4S'S jest parallaxą poziomą planety =», jest to kąt 
pod którym się widzi z planety połowa tarczy ziemskiey. 


Kąt A'SS' jest to parallaxa ziemi, czyli jest to promień 
pozornćy tarczy planety, nazwawszy średnicę pozorną pla- 
nety przez ð będzie: 

„AS _F 


wst 13— = z 


SS. a 


Porównywając to zrównanie z poprzedzającem wypada 
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Promień więc planety wyrazi się w promieniach ziemi, 
dzieląc średnicę pozorną planety przez dwa razy wziętą 
parallaxę jego poziomą. Mając stosunek promieni łatwo 


13 


się dochodzi stosunek objętości, gdyż stosunek ten =, 


pN EJ 
ztąd bryłowatość planety = (brył. ziemi) = j 
Średnice planet łatwo się mierzą za pomocą opisanych 
w swojóm mieyscu narzędzi; przyłączamy tu tablice da- 
jące naprzód kąt pod którym promień ziemi widziany jest 
z różnych planet, czyli poziomą parallaxę planet; powtóre 
średnice pozorne tychże planet. 


Parallaza planet w naybliższey ich od ziemi odległości, 


Soleat s Cee © © gl 
Merkuryusz - . . . . T% 


MOMS Z 9. - 2% „ OW 
DOBRO 5 » © © « - « 10 
Ceres 

Pallas 1.6. „ ZY 
Juno c 
W esta 


MOWISZ 1915 s/Ś%G.. w w. BA 
r dw i a e l a a TE 
Uranus . o 
«ieężyo . . o e a Wita 


Srednice pozorné planet obserwowane w naymnieyszey 
od ziemi odległości. 


SŁOŃCE e « w 4 2 ŻW. 36: 
Merkuryusz . . . . . 1r” 
Wenns o- « ss ča bo 


Mats e s e s s cm = 17 
JONASZ og 0. 2 6 0 a ; 44" 
Satiri S „ s s i a a 20” 


Erinus « s s a 


miężyc . . . 
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Nowych eztćrech planet średnice dla małości nie mo- 
gą bydź dokładnie wymierzone ; podług obserwacyi Her 
schela średnice pozorne tych planet są tylko małym u 
łamkiem sekundy. 

Chociaż naywalnieysze użycie parallaxy jest do wyna- 
lezienia odległości planet od ziemi, tn jednak wykłada= 
jąc ten przedmiot szezególniey mielismy na celn wynale- 
zienie poprawki na przyprowadzenie wysokości planet ob- 
serwowanych z powierzchni ziemi do wysokości odnie- 
sionych do jćy środka. 

Ponieważ paralluxa zniża gwiazdy, a refrakcya je pod- 
wyższa, wysokość więc prawdziwa planety równa jest wy- 
sokości obserwowanóy zmnieyszonćy refrakcyą, a powię- 
kszoney ilością parallaxy. 

Parallaxa odmieniając wysokość planety odmienia tak- 
że jego położenie odnoszone do iunych płaszczyzn, to jest 
wznoszenie się proste i zboczenie, w pływ parallaxy na 
te i na inne ilości, i jey znajomość jest niezmiernie wa- 
ną w zaćmieniach słońca i zakryciu gwiazd przez xię- 
życ, dla tego zastanow imy się nad sposohem otrzymania 
parallaxy we wznoszeniu się prostem i zboczeniu, 


XXXVIII. Zrównania dające parallacę we wznoszeniu się pro- 
stem i zboczeniu. 


Niech PZM (fig. (c)) wyraża południk mieysca Z, G 
mieysce prawdziwe gwiazdy, G' mieysce jéy zniżone przez 
parallaxę. Punkt P jest biegi unem północnym równika , 
kąt przeto ZPG jest kątem godzinnym prawdziwym, któ- 
ry nazwiymy przez P, kąt zas ZPG' jest kątem odmie- 
nionym przez parallaxę, który nazwiymy przeź 2%. W troy- 
kącie ZPG podług zrównań trzecich głównych (tr. k. $ 5) 
mamy 


dosty ZGwst7?7 — dost PZ dost PZG 
wstZZG 


dosty P= 


czyniąc 


ZG=N, PZG=Z, PZ=90 ~H 
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będzie 
dosty ŻY dost A — wst H dost Z 
wst Z 


dosty P= 


gdzie JI wyraża szerokośc jeograficzną mieysca, W troy- 
kacie ZPG' 
t 


, dosty N’ dost H— wst H dost Z 
dosty 77 = PE 


gdzie N' wyraża pozorną odłegłość gwiazdy od zenit. 
dost Hç . 3 U - 70” 
wsi. Z | dosty N—dosty N } 


__dost H wst (W M] 
wst wst4 wst iV’ 


dosty P — dosty P = 


dost H wst(/V— N) wstPwstP' 


wst(7”—P)= NUTWAM wst/Z/.wstV. | 


W tén zrównania ZV —/V wyraża parallaxę wysokości, 
która może się wyrazić przez parallaxę poziomą ; jakoż 
nazywając tę ostatnią przez m, mamy: 


N'—N =r wst N' 


mw st N dost Z/wst7” wst 7” 
wst Lf wst/V wstŹ 


wst(7” —P)= 


z dost A wst P wst I” 
ra wst AN wsi 


. ©. . . . 
Dla wyrzucenia z tego w yrażenia,poziomołuku Z, jako ilo- 
ści, którey tablice astronomiczne niedają, użyjemy zró- 


wnania 


wst/”__ wst/V 
wst  wstA 


gdzie A= PG 
Biorąc z tego zrównania wartość na w st, i kładąc ją 
w zrównanie na wst(7— P) otrzymamy: 


wst. (P'— P) = Tts P 
t wsta 
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Odmiana wznoszenia się prostego mn jest ta sama co ik 
ta godzinnego, nazywając więc parallaxę wznoszenia się 
prostego 717 — P przez da i biorąc małe łuki za ich wsta 
wy będzie a 


„= Z) 


W tém zrównaniu za P i A można brać P'iA' i wzajemnie, 
podłu: tego jak jedne z tych ilości lub drugie są znane, by- 
leby A nic było ilością bardzo małą, co w planetach do- 
tąd znanych zdarzyć się nie może. 

Dla znalezienia parallaxy zboczenia uważaymy tr ńykąty 
też same to jest PZG i PZG' w których mamy podług 
zrównań trzecich głównych: 


dosty 4 wst PZ = dost PZ dost P + wst P dosty Z 


WAS wst/7.dosi P -+ wst P dosty Z 
PALI: dost 77 


—_ wst H.dost P' wst P' dosty Z 
dost £ 


wst Z/(dost7?—dost ?''--dostyvZ(wst P—wst P) | 
dost A F 


dost PG'= dosty4 


, 


dosya—dostya = 


wst(a —a)==" ra, pa (Lost P—dost P')wst Z74-(wst P—wst/”)dosty Z) 


Do wyrzucenia poziomołuku Z użyjemy zrównania któreś- 
my teraz z tróykąta PZG wyciągnęli, to jest: 
dosty a dost 77 —wst J/dost P 


dosty Z = SOA P 


Jakoż kładąc tę wartość na.dosty Z w zrównanie poprze- 
dzające, otrzymamy: 
i waet A, wst A ; 
_— Â ) = p — 
wst (4—4) T f(dost P— dost P') wst H + 


+ (wst P — wst.P') = aF 


(dostyadost H — wst Hdost 2 
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owst (PE p )wst {P'— —P)wsts wst "APR 
wstA J dost H 


(dostadost 77— wst Zfwstadost lost7 
dosk 4 wst P. 


— 2wst}( P'—P)dost:(P' +P) 


„ „fzwstą (P+-P)wst2 (P— P)wst a wst HwstP 
= wsl A | dost H wst P <a 


Pi 2 wst! (P'— P)dostą 1 ("+ P) wst F dost P wst A 
wst 2 dost /4 


__2 wst} (P'—P) dost dost : (P'+ P) dost ca 
T wsp 

Biorąc awst 1(P'— P) wstawst M za wspólnego mnożnika i 
czyniąc wst’ +P)wstP-+dost (P -+P)dostP= dost;(7—/7) 
będzie : 


awyst:( P—P)wstawst77.dost;(7"—2£) 
wst P dost s 
2 wst: (P'— P) dost} (7 -+ P) dost 


wst P ) 


wst(ś—a)=zwsta) 


fysta wst Hwst(P'—P) | 
= wst A) —————————— 
l wst PdostH 


2 wst] (P'— Pi dost 3 (P' + P) z 


Biorąc małe łuki za wstawy i kładąc za P — P= da war- 

tość wyrażoną przez zrównanie (h), otrzymujemy: 

S—amdamwsia | WSO ost(P+zdaydost 4 
wst P. $ 


gdyż B-- P=oP-+-da 


wst A” DAE WŁ. adost Fwst7”dostadost(P-+4da) 
= wst P Teo A 


gdzieśmy wzięli 2wstą da= wstda. 
c . e r . AD 4 
Jeżeli w otrzymanóm zrównaniu opuścimy 4 da, a tém 
samém uczynimy P= P, będziemy mieć następujące wyra- 
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żenie na parallaxę zboczenia: 


dA =» (wst 4 wst 72] — dosta dost Z7dost P)...... (k) 


wzięliśmy w drugiey stronie zrównania odległość od bi 
guna prawdziwą za pozorną. i 

Zrównania (%) i (%) dają nam z dostatecznóm do praw- 
dy przybliżeniem wartość na parallaxę we wznoszeniu się 
prostém i w zboczeniu. Zrównania te pod innym kształ- 
tem jako też wiele innych, znaydają się w Przystosowanie 
Tryg. kul; wyciągnąłem je tu dla tego, że właśnie z teg 
kształtu zrównań, gdzie parallaxa pozioma jest wspólnym 
mnożnikiem wszystkich innych wyrazów, otrzymują się ła- 
two inne zrównania na parallaxę, które nam w rozbiorze 
fenomenu przeyścia W onusa przez tarczę słońca potrze- 
bnć będą. 


XXXIX. JPplyw figury ziemi na odmianę parallazy planet. yra- 
ženie szerokości poprawney mieysca przez funkcyą szerokości 
pozorndy. równanie dające promień ziemi w częściach je- 
dućy z osi ellipsoidy ziemskiey, wyrażony przez funhcyą sze- 
rokości pozornóy i poprawnóy. 


Uważaliśmy dotąd ziemię juko kulę; stąd parallasa po- 
zioma na pewną odległość planety jest taż sama dla wszy- 
stkich mieszkańców ziemi. Lecz że ziemia, jakeśmy mó- 
wil, nie jest doskonałą kulą, promienie więc jey nie są 
wszędzie równe, źe zaś parallaxa pozioma jestto właśnie 
kąt pod którym widziany jest promień ziemi z planety, 1 
widoczna więc że ta parallaxa odmieniać się musi z odmia- 
ną wielkości tegoż promienia. Parallaxa tedy na biegu- 
nie jest naymnieysza, naywiększa zaś na równiku i nazy- 
wa się parallazą rówanuikową (Parallaxe équatoriale). Ziąd 
rodzą się dwa ważne pytania: Naprzód: jak wielki ma 
wpływ nierówność promieni ziemskich na odmianę paral- 
laxy różnych ciał? Powłóre: jakim sposobem mieć wzgląd 
na tę odmianę ? 

Nazwiymty parallaxę równikową przez »', parallaxę 
na pewną szerokość Æ przez æ", podług zrównania (a) 
$ 55 mieć będziemy: 


- 
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wsl r = = 


w , 


„ 

r 

z —W."F 

r 
Porównaymy parallaxę równikową xiężyca z jego paral- 
3 : A Po. „dm GWAME 
laxą na biegunie. Wziąwszy spłaszczenie ziemi = —— 


209 
będzie 


U , 1 
r =r FI 
509 
wyrażając bowiem przez r” i z“ promienie na biegunie i na 
równiku, wypada: 
c 1 
——1lL— . 
i 509 


Różnica więc parallaxy poziomey równikowéy od paralla- 
xy pozioméy na biegnnie wynosi Zoą parallaxy równi- 
8 og 


LJ 
kowćy. Na xiężyc » =19 =3600. Ztąd 
U z " 1 | p 5600" n m 
w = 5600" | 1 — — = 3600" —>—— =3600' — 11',6 
509 / 309 


Paallaxa tedy równikowa xiężyca większa jest od pa- 
rallaxy pod bicgnnem o 11,6; różnica ta jest mnieysza 
w punktach śwodkujących między biegunem a równikiem. 
Gdybyśmy podobny rachunek zrobili na parallaxę innych 
planet, znaleźlibyśmy wpływ na jéy odmianę z przyczy- 
ny figury ziemi zupełnie nieznaczny; w szukaniu więc tyl- 
ko parallaxy xiężyca wzgląd na tę figurę mieć powinniśmy. 

Wystawmy sobie na fig. 5o tuk BOR ellipsoidy ziem- 
skiey spłaszczonćy przy biegnnie B a wyniesionćy przy 
równiku R. Widzimy naprzód że promienie ziemi dla 
rozmaitych punktów jóy powićrzchni nie są równe, pow tó- 
re źe przedłuźcnie promienia SO robi z liniją wierzchoł- 
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kową OFF kąt ZOJV różny podług różnćy szerokoś 
jeograficzney mieysca: kąt ten niknie tylko na biegun 
i na równiku, gdzie kierunek linii wierzchołkowóy zgadz 
się z kierunkiem promienia ziemskiego. Ciała bowiem cią 
Żą w kierunku pionowym do powierzelini ziemi, w ellipsi 
zas węgielne nie przechodzą przez środek ellipsy tylko 
w naymnieyszych i naywiększych ellipsy od tego środka 
odległościach. VV obserwacyach nić wierzchołkowa ozna= 
cza nam liniją ZO, i odległości od zenit biorą się co de 
tóy linii; chcąc je więc odniesć do promienia ziemskiego 
trzeba je odnieść do linii YOS. Jeżeli gwiazda ohser- 
wuje się na południku, różnica między jey odległością od 
zenit obserwowaną i odniesioną do kierunku promienia 
ziemskiego, iest właśnie kąt ZOJ/, należy więc nam mieć 
jego wyrażenie, Kąt ONR—=g jest szerokością mieysca, 
kąt OSR=9=9—ZOF zowie się szerokością mieysca 
poprawną; potrzeba nam naprzód znaleźć kąt @' wyrażo- 
ny przez funkcyą kąta 9; powtóre umióć znaleźć promień 
ziemski odpowiadający danćy szerokości jeograficzney 
znieysca. 

Wyraźmy oś większą ellipsoidy przez 2a, oš mniey- 
szą przez 20, będzie: 


Shn SBb, SP=z, PO=y 


Zrównanie ellipsy jest J = Ę Va—s 
ć ba 
Podwęgielna INEZ 4 


PN =" Gz 

A 4 styg' p 

È = x [=n 

styg AU Marka: 
B 


3 


x 


dast g 


SOEr x" yr =a a a > 
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__=o'sty e 


Ze zrównania (1)... .J= 5 


s ; b ma 
m rów. €llipsy -... - J=gVa=r. 


ab sty 9 b J à 
Stad "= A T Va x 
2”) sty p =a (a — ar’) 
c= TI 


Vab styg 


Kładąc to wyrażenie na z w zrównanie na » będzie 


bed a 
~ dost’ g (a--b'sty'9) 
Wyrzucając z tego zrównania raz a, drugi raz b, za po- 
mocą zrównania (+), otrzymamy dwa następne na » wyra- 


Żenia: 


=av (gz dost ọ \= wst 3 >) 5 
dosto dost(p—ẹ) IE wslę dosi(7—9) 


Zrównanie (z) daje nam szerokość poprawną mieysca przez 
szerokość pozorną; a stąd się wyciąga zboczenie linii cią- 
żenia od kiernnku promienia ziemskiego czyli kąt 9—9; 
zrównanie (y) daje nam promień ziemski na każdą szero- 
kość jeograficzną mieysca. 

Zmalazłszy wartość na p—g, wartość tę odciągnąć na- 
leży od odległości od zenit obserwowanóy na południku, 
jesli gwiazda była z tćyże strony zenit co i równik, odle= 
głość ta zmnieyszona parallaxą wysokości daje odległość 
od zenit prawdziwego jaka byłaby widzianą ze środka ziemi. 

Parallaxa wysokości wyciąga się ze zrównania 


w==m wst Z 


gdzie za Z trzeba wziąć odległość od zenit poprawną co 
A kąta ọ—ọĝ', aza m parallaxę poziomą, biorąc w niey pro- 
mień ziemski stosow ny do szerokosci jeograficzney mjey- 
sca, wyciągniony ze zrúwnań (y). Jeżeli obserwacya gwia- 
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zdy nie jest na połaudniku, ale w mieysen zp. G (fig. 51 
naówczas mamy tróykąt G7 Z w którym FZZ, GZ i po 
ziomołuk JVZG są znane, otrzymamy więc wartość n 
FFG, to jest na odległość pozorną gwiazdy od prawdzi 
wego wierzchołka. 

Z wyrażenia tego moglibyśmy wyrzucić poziomołuk ja- 
keśmy to we wzorach na parallaxę wznoszenia się proste- 
go i zboczenia zrobili, a natomiast wprowadzilibyśmy kąt 
godzinny, szerokość jeograficzną mieysca, i odległość gwia= 
zdy od bieguna świata. Wszakże rachunek tego rodzaju 
prawie nigdy nie wypada w zastosowaniach Astronomii, 
dla tegośmy tylko o nim krótko wspomnieli. ()dnosimy 
bowiem ciała niebieskie do równika, jak powszechny jest 
zwyczay, a naówczas zboczenie prawdziwego zenit od 
wierzchołka yskazywanego przez nić wierzehołkową nie 
wchodzi ani we wznoszenie się proste gwiazdy ani w jéy 
zboczenie, bo te ilosci zostają zupełnie teź same, czy to 
porównywamy gwiazdę z zenit prawdziwym, a ten potóm 
z biegunem świata, czy porównywamy z zenit pozornym od- 
nosząc go do tegoż samego bieguna świata, dla tego paral- 
laxa wznoszenia się prostego i zboczenia z tego względu 
nieodmienną zostanie, cała w niey odmiana zależy tylko 
na odmianie szerokości jeograficznćy mieysca. "To jest, po- 
nieważ parallaxa wznoszenia się prostego i zboczenia za- 
leży, jak to widzimy we wzorach (4) i (A) $ 58, od sze- 
rokości jeograficzney mieysea, dla tego w szukaniu paral- 
laxy xiężyca przez te wzory należy zamiast szerokości po- 
zorney JH czyli ©, wziąść szerokość poprawną ©, idlatóy 
jedynie przyczyny wyprowadziliśmy zrównanie (æ) dające 
nam szerokość jęograficzną poprawną przez funkcyą sze- 
rokości pozornćy. 
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Bieg roczny słońca. 


— NN 


XL. Fenomend okazujące bieg slońca od zachodu na wschód, Ob. 
serwacye tego biegu. Droga słońca jest kolem wielkićm, 


Uważając położenie słońca w ciągu roku, łatwo jest wi- 
dzieć, że punkt jego wschodu i zachodu coraz się odmie- 
nia, poziomołuk tóy gwiazdy daleko jest mnicyszy w cza- 
sie zimy jak latem, wreszcie nie równa wysokość południ- 
kowa słońca astąd odmienna długość dni i nocy, pokazy- 
wanie się coraz nowych gwiazd poprzedzających wschod 
słońca, a gaśnienie tych które po niem zachodzą, a stąd 
różny widok nieba w rozmaitych porach roku, są fenome- 
na, które wyraźnie dowodzą, źe słońce ma bieg rzetelny 
lub pozorny od zachodu na wschód. Chcąc poznać ten 
bieg i oznaczyć drogę słońca potrzeba nam na każdy dzień 
umieć znależć położenie jego na kuli niebieskiey, co otrzy- 
mamy obserwując każdego dnia jego przechód przez połu- 
dnik i wysokość w czasie tego przeyścia. Przechód przez 
południk da nam wznoszenie się proste słońca odniesio- 
ne do pewnego punktu równika wziętego za początek; 
z wysokości zaś południkowóy otrzymamy zboczenie słoń- 
ca. Mając wznoszenie się proste i zboczenie jakiey gwia- 
zdy, mamy znane jćy położenie na kuli niebieskiey, 

W znoszenie się proste słońca otrzymuje się, biorąc czas 
dotknięcia do nici południkowóy w lunecie brzegu jednego 
i drugiego, i summę dwóch obserwacyy dzieląc przez dwa. 
Porównaymy tym sposobem otrzymywane każdego dnia 
przeyścia środka słońca przez południk z przeyściem gwia- 
zdy jakićy stałćy, znaydziemy, że jeżeli gwiazda przecho- 
dziła wczora przez południk o minut a przed słońcem, dzi- 
siay przechodzić będzie o minut a-|-4, po upłynieniu pe- 
wnéy liczby dni rp. m różnica między przeyściem gwia- 
zdy a słońca będzie a-+4.m blisko ; słońce więc zdaje 

16 
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się posu ać codzień o minnt 4 czasu czyli o stopień j 
den co do wznoszenia się prostego od zachodu na wschód 
Połowa summy wysokości dwoch brzegów słońca zmniey 
szona refrakcyą, a powiększona parallavą daje wysokość 
środka słońca z którey mając znaną szerokość jeograliczn 
jmieysca, łatwo się wyciąga zboczenie. Jeżeli obserwacye 
wznoszeń prostych i zboczeń stońca, robimy ciągle przez 
długi czasu przeciąg, i porównywamy je z jaką gwiazdą, 
znaydziemy, że słońce coraz się oddalając od tćy gwiazdy, 
obiega całe niebo, iznowu do teyże samćy gwiazdy po- 
wraca, tak że po upłynieniu pewnćy liczby dni, różnica 
między w znoszeniem się prostóm słońca i gwiazdy do po- 
równania wziętćy, znowu będzie minut a. W czasie tego 
obrotu, słońce dwa razy znayduje się na płaszczyźnie ró- 
wnika, potém przechodzi na stronę zp. północną. /hbocze- 
nie jego co raz rośnie, dochodzi swey naywiększey war~ 
tości, po czóm się ziimieysza, i przechodzi na stronę po- 
łudniową równika; wzrost i ubywanie zboczeń na stro- 
nie południowćy jest znpełnie takie jak i na stronie pół- 
nocnóy. MVreszcie słońce przychodząc do tego samego ró- 
wnoleżnika ua którym zaczęliśmy obserwacye, przyclo- 
dzi razem do tego samego koła zboczeń, a stąd do tego 
samega wznoszenia się prostego; tak że odhniany zboczenia 
i wznoszenia się prostego słońca razem się kończą, po czóm 
słońce zaczyna drugi obrót i znowu przez podobneż, co do 
położenia swego, przechodzi odmiany. 
TVziąwszy kulę sztnczną na którćy narysowany jest 
równik, jego bieguny, i koła zboczeń, znaczmy dnia każ- 
7 dego, podług znalezionego zboczenia i wznoszenia się pro- 
stego słońca, jego położenie na téy kuli; połączywszy po- 
tém te pumkta z sobą, znaydziemy, że linija krzywa tym 
sposobem nformowana, będzie kołem wilkićm przecinają- 
cgm się z równikiem we dwóch punktach odległych od sie- 
hie na 180°, i pochylonćm do równika kątem przeszło 259 
wynoszącym. Ponieważ sposób ten mechaniczny dla nie- 
uchronnych błędów wiele co do wypadków zostawuje wąt- 
pliwości, staraymy się je wyciagnąć sposobem dokładniey- 
szym z obserw acyi i rachunku. 


ROZDZIAŁ VD. 125 


XLI. Uznaczenie pochyłości drogi słonecznóy czyli ekliptyki do 
równika, i puuktów gdzie się chliptyka z równikiem przecina. 
Rachunek zastosowany do obserwacyi potwierdza, że droga 
sloneczna leży na plaszczyznie przechodzącćy przez srodek 
ziemi. Puhnkta równonocne i przesileń. Źwrótnili, kota bie- 
gunowe, koła wrębne, Gromady, gwiazd przez które przecho- 
dzi ekluptyka. 


Niech na (fig. 52) RO wyraża nam koło równika, RAGO 
drogę słońca, B biegun świata, G punkt od którego ra- 
chujemy wznoszenie się proste. 

W tróykącie ARS, AS jest zboczeniem słońca, które 
nazwiymy przez 4, IRS jest różnicą wznoszeń prostych 
słońca i punkta R, RS=GS— RG=(a —«); kąt ARS=« 
jest pocliyłością drogi słońca do rów nika. 


sty g=wst(« — >)styw...... GEE BE) 


WY tém zrównaniu mamy związek między dwiema niezna- 
nemi « i ø, zboczenie bowiem £ i wznoszenie się proste 
słońca mieć możemy przez obserwacyą. Jeśli to zbocze- 
nie i wznoszenie się proste znamy, kiedy słońce znayduje 
się w innym punkcie drogi swojćy, otrzymamy podobne 
zrównanie 


sty 8 =wst(a —a)sty« 


Za pomocą tych dwóch zrównań możemy oznaczyć dwie 
nieznane æ i ə, w przypuszczeniu że się te dwie ilości 
w przeciągu między dwiema obserwacyami nie odmieniły. 

Możemy jeszcze postąpić tym sposobem: daymy żeśmy 
obserwowali wznoszenie się proste i zboczenie slonca 
w punktach Æ i C; w tróykącie zatem „4BC znamy kąt 
Bidwa boki 485 i BC, możemy przeto w ynależć kąt 
„ł za pomocą analogii Nepera, albo zrównań (4) Tr. k. 


dosty A= - wst 
dosty BC wst AB — dost „BD dost 2 


WW tróvkącic „4RS 
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sty RS ==sty 4 wst AS 
styg 7% . - - (Zr. £9Tr. BA 
wsiAŁS 


sty R =stye = 


G$— RS=GR= wznoszeniu się prostemu punktu R, 


Znając z poprzedzających zrównań wznoszenie się proste 
punktu R, szukaymy podobnym sposobem wznoszenia się 
prostego punktu O, a znaydziemy że te dwa punkta różnią 
się we wznoszenin się prostém o 180°. Owszem jakiekol- 
wiek dwa mieysca słońca uważane będą z jednóy i z dru= 
giey strony równika, mające toż samo zboczenie, różnica 
ich wznoszeń prostych jest zawsze 180%. Machując na 
moment dany obserwacyi ze wznoszenia się prostego i ką- 
ta » zboczenie słońca, i nawzajem wznoszenie się proste 
ze znanego zboczenia, i porównywając wyciągnione z ra- 
chunku ilości z danemi przez obserwacyą, znaydziemy zu- 
pełną między niemi zgodność; co pokazuje że droga słońca 
leży na płaszczyznie przechodzącćy przez środek ziemi i 
przecinającóy się z płaszczyzną równika pod kątem». Ta 
pozorna droga słońca na niebie zowie się Zkliptyką (Eclip- 
tique), dla tego, Że w czasie zaćmień słońca i xiężyca, xię- 
Życ znayduje się na téy płaszczyznie lnb w małćy bardzo 
od nićy odległości, Dwa przecięcia tey płaszczyzny z pła- 
szczyzną równika, to jest punkta R i O, zowią się punkta- 
mi równonocnemi (Points equinosiaux, ou Equinoxes), gdyż 
słońce znaydując się w tych pnuktach, zńayduje się razem 
na płaszczyznie równika, a stąd dzień na całéy ziemi ró- 
wny jest nocy, poziom bowiem kaźdego mieysca przeci- 
na się zrównikiem na dwie równe części, 

Punkt od którego słońce zaczyna wznosić się nad ró- 
wnik przechodząc na stronę północną, nazywa się punktem 
równonocnym wiosennym (équinoxe du printems); oznacza- 
ją go pospolicie przez znak Y. Drugi punkt równono- 
eny od którego słońce zaczyna mieć zboczenie południo- 
we, zowie się punkiem równonocnym jesiennym (ćquiuo- 
xe d'antomne), oznaczają go przez znak ==. 


Pojrowadźzmy łuk BEM tak, aby podzielił odległość 
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punktów Ri O na dwie równe części, „punkta R iO bç- 
dą biegunami tego łuku, łuk więc ten jest miarą kąta Bt, 
i O. Punkta ekliptyki gdzie słońce dochodzi naywiększego 
zboczenia północnego lub południowego, zowią się punkta- 
mi przesileń (points solstitiaux, ou solstices); punkt prze- 
sileń ze strony północnćy równika zowie się przesileniem 
letnićm (solstice d' été), drugi ze strony południowćy na- 
zywa się przesileniem zimowćóm (solstice d’ hiver); oba są 
odległe od punktów równonocnych na go”. 

Kąt między równikiem a ekliptyką zowie się pochyło- 
ścią ekliptyki (obliquite de P Ecliptique); pochyłość ta wy- 
nosi 25° 28. Punkta stanowisk opisują w biegu dziennym 
koła małe odległe od równika na 259.28. Koła te zowią 
się zwrótnikami (tropiques). 

Linija prosta prowadzona przez środek ziemi pionowo 
do ekliptyki jest osią ekliptyki, ajóy końce na kuli niebie_ 
skiey zowią się biegunami ekliptyki, odległość bieguna ekli- 
ptyki od bieguna równika jest równa pochyłości ekliptyki, 
to jest 259.26. Biegun północny ekliptyki pada w kon- 
stellacyi Smoka między dwiema gwiazdami ć i ð teyże kon- 
stellacyi; bieguna południowego w naszėm położeniu wi- 
dzieć nie możemy. Koła małe opisywane w biegn dzien- 
nym przez bieguny ekliptyki nazywają się koła biegunowe 
(cercles polaires). Koła przechodzące jedno przez biegu- 
ny równika i punkta równonocne, drugie przez bieguny 
równika i punkta stanowisk, nazywają się koła wrębne 
(colures); pierwsze kołem wrębnćm porównań (colure des 
equinoxes), drugie kołem wrębnóm przesileń (colure des 
solstices). Astronomowie podzielili gwiazdy. między któ- 


+ „PRACE : a = 
„remi leży droga słońca, na dwanaście gromad. Znaki ich 


i nazwiska są następnjące : 


Byk (Taurus) m, Niedzwiadek (Scorpins) 
Bliźnięta (Gemini) T Strzelec (Arcitenens) 
Rak (Cancer) Ø Koziorożec (Caper) 
Lew (Leo) sz: Wodnik (Amphara) 
np Panna (Virgo) X Ryby (Pisces), 


O0Ha3 


Baran (Aries) | <= Waga (Libra) 
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7 tych piśrwsze sześć są znaki północne, ostatnie sz 
południowe. 

Punkta przesileń są w znakach Raka i Kozioroźca, dl 
tego zwrotnik północny nazywa się jeszcze ziwrołnikie. 
raka (wopique de Fóerivisse, ou du Cancer). Zwrotni 
południowy zwrotnikiemm „Kozierośca (trapique dn Cap 
corne). 


XLII ZF'ynalezienie pochyłości ekliptyki za pomocą obserwacy 
naywiększcy lub naymnieyszey wysokości poludnikowóy sloń 
ca. Oznaczenie położenia punktów równonncnych z dwóch 0 
serwacyy slońca na jednymże równoleźniku, Dlugosć i sze 
rokość gwiazdy. 

Podaliśmy wyżćy sposób znalezienia pochyłości ekli 
ptyki; można ją jeszcze wynaleśdź tym sposobem: Qb- 
serwuymy wysokość południkową słońca w dzień, kiedy 
przychodzi do przesilenia któregokolwiek, i wyciągniy- 
my z tóy obserwacyi jego zkoczenie, jeżeli słońce znay” 
dowało się zupełnie w punkcie przesilenia w czasie przey- 
ścia przez południk , zboczenie tak otrzymane będzie wła- 
śnie pochyłością ekliptyki; jeżeli nie, potrzeba mieć za 
pomocą obserwacyy albo z tablic znany bieg słońca co do 
zboczenia, i ilością proporcyonalną powiększyć zbocze- 
nie otrzymane z obserwacyi na południku. Albo tak jak 


p ce . Ly 8 . 

wyżey-nważać w trąykącie REM sty e= < 1E ; 

u ych w"; zę wst JU” gdzie 

jeżeli RAMI =go”; e=; jeżeli RM=go = a gdzie æ 

znaczy pewną liczbę minut, naówczas sty«= Blok 
j 1—da 


gdzie da jest ilością małą bardzo, wyrażającą różnieę mię- 
dzy jednością a wstawą RAL. 
SJJ g } 
Jak skoro pochyłość ekliptyki jest znana, jedna ob- 
serwacya wznoszenia się i zboczenia słońca dostateczną 
R 3 š i È 
jest do oznaczenia położenia punktu równonocnego: albo- 
wiem naówczas w troykącie ARS 
tyg 
wst noys 
 Stvo 


GS— RS =RHS= wznoszeniu się prostemu punktu R. ą 
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Da oznaczenia tego punktu używają pospolicie Astro- 
nomowie następującego sposobu. Obserwuymy różnicę 
znoszeń prostych między gwiazdą jaką stałą a słońcem, 
w czasie kiedy to po przeyściu przez równik ma zbocze- 
nie rosnące małe. "Jeżeli za gwiazdę do porównania wzię- 
liśmy tę, samę od którey zgodziliśmy się rachować wzno- 
szenia się proste , różnica wznoszeń będzie właśnie wzno- 
szeniem się prostém słońca = GS (lig. 52). Obserwnymy 
potóm toż wznoszenie się proste słońca, gdy przeszedłszy 
punki przesilenia E i zbliżając się do równika, przyy- 
dzie znowu do tegoż samego rów noleżnika, tak Że zbocze- 
nie CS'= AS; wznoszenie się to naówczas będzie GS. 


GS — 1885 = GS; SS=GM 
GI — go? = GR. 


Tym sposobem otrzymamy odległość na równiku punktu 
R, od punktu wziętego za zero. Jeżeli punkt ten R chce- 
my wziąść za początek wznoszeń prostych, dosyć jest 
wszystkie wznoszenia się proste, rachowane od punktu G, 
zmnieyszyć 0 ilość GR. Astronomowie punkt porówna- 
nia wiosennego obrali za zero wznoszeń prostych, i we 
wszystkich katalogach położenie gwiazd do tego punktu 
jest odniesione. Dla tego położenie tego punktu jest bar- 
dzo ważną rzeczą, i Astronomowie starają się co rok o- 
znaczać je z jak naywiększą dokładnością. 

Możnaby jeszcze obserwować słońce przed przeyściem 
jego przez punkt rownonocny kiedy się znayduje w pun- 
kcie mm i ma zboczenie mn, a potóm po przeyścin przez 
ten punkt kiedy zboczenie północne og równe jest zbo- 
czeniu południowemu 222. Mielibyśmy naówczas Ga i Gg, 


a stąd GR=G"ECY 


s} 


Wreszcie można jeszcze z obserwacyi poprzedzającćy 
przeyście słońca przez równik, i z obserwacyi drugiey tuż 
następującey po tém przeyściu, wyciągnąć czas zp. 7, kic- 
dy zboczenie słońca jest o°. 0. o". czyli czas kiedy słoń- 
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ce było w punkcie R. Rachując potóm ze znanego z obser 
cyi biegu w odległości słońca od gwiazdy G, odległość tę 
czas T, otrzymujemy tém samém odległość punktu R o 
gwiazdy G, czyli wznoszenie się proste téy gwiazdy. 

Położenie ciał niebieskich co do ekliptyki uważa si 
podobnićż jak i względem równika. Niech będzie n 
(lig. 33) gwiazda X, którey zboczenie jest X4, a wzno= 
szenie się proste £D. Poprowadźmy przez biegun ekliptyki 
E, koło EXFG pionowe do ekliptyki; koło to nazywa się 
kołem szerokości. Łuk tego koła XC zawarty między ekli- 
ptyką a gwiazdą zowie się szerokością gwiazdy (latitude) 
północna lub południową, podłng tego, jak gwiazda jest ze 
strony półnoonóy lub południowóy ekliptyki. Łuk ekli- 
ptyki DC zajęty między kołem szórokości a punktem ró- 
wanonocnym wiosenuym, zowie się długością gwiazdy (lon- 
gitude). Długość więc i szerokość dają położenie gwiazd 
względem ekliptyki, tak jak wznoszenie się proste i zbo- 
czenie względem równika. Ustawicznóm prawie w nauce 
Astronomii jest zadaniem, jak mając dane wznoszenie się 
proste i zboczenie gwiazdy wynaleść jéy długość i sze- 
rokość, i wzajemnie, jak z danćy długości i szerokości 
przyyść do wznoszenia się prostego i zboczenia. 

Na rozwiązanie pierwszego zagadnienia służą formuły. 


wsta 
styp = W 
wsty= SNE i f +») | 
,__Sty« wst (p-a) 
stya= PR a . 


Zagadnienie odwrótne rozwiązuje się przez zrównania 


, Wsta 
styp = 
5 styy 
wst» dost (0 — 
wst£= a) 


__styawst(Q'— wa) 


sty a= ` , 
7 wstQ 
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S są katy posiłkowe, y wyraża szerokość gwiazdy, 8 
zboczenie, A długość, « wznoszenie się proste. Wywod 
trygonometryczny tych zrównań dany jest w przystosowa- 
niu Tr. k. $ 27 i 28; łatwo jest je otrzymać przez uwa- 
ge troykąta EBG (fig. y), gdzie EB = a = poch. Ekl. 
EG=90°--y, BG=90 —£, L=g90°— à, B= 90° -hæ 


XLIII. Bieg słońca po ekliptyce przyczyną jest róźnych por roku, 
Bieg ten pozorny jest skutkiem rzeczywistego biegu ziemi g- 
koło słońca, 


Łatwa jest widzieć, że bieg słońca po ekliptyce jest 
właśnie przyczyną różnych por roku: słońce bowiem znay- 
dnując się w znakach Barana i Wagi jest wtenczas na ró- 
wniku, i mieszkańcy ziemi mają dzień równy nocy. Gdy 
słońce przyydzie do przesilenia zimowego, to jest do zna- 
ku Koziorożca, wtenczas dla mieszkańców półkuli pół- 
nocney dzień jest naykrótszy, a noe naydłuźsza, gdyź ró- 
wnoleźnik słońca przecięty jest przez poziomy mieysc na 
półkuli półnoeney będących, tak, iĉ część ich większa jest 
pod poziomem, mnieysza nad poziomem. Witenczas ma- 
my zimę, a mieszkańcy półkuli południowey mają lato. 
Przeciwną porę roku mamy. gdy słońce w sześć miesięcy 
przeydzie w naywiększe ku stronie północney zboczenie, 
i zrobi dla mieszkańców półkali północney dni długie i 
ciepłe; nazywamy to latem, mieszkańcy półkuli połu- 
dniowćy mają wtenczas zimę. 

Zastanówmy się teraz azali ten bieg słońca jest rzeczy- 
wistym lnb pozornym tylko. Mów iliśmy że promień zie- 
mi widziany ze słońca nie wynosi g, gdy tym czasem pro- 
mień tarczy słoneczney daje się widzieć z ziemi pod ką- 
tem przeszło 15. Ztąd wypada że bryłowatość słońca jest 
milion razy większa od bryłowatości ziemi. Możnaż te- 
dy pomyśleć, ażeby tak ogromna massa jak jest słońce, 
miała krążyć około tak małey bryłki? Nie rozsądnieyże 
jest uważać bieg ten pozorny słońca jako skutek optyczny 
biegu rzetelnego ziemi w tę sainę stronę, zwłaszcza żeśmy 
już przestali uważać ziemię za będąca w spoczynkn, owszem 
widzieliśmy, że ziemia jest bryłą okrągłą odosobnioną w prze- 
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strzeni, mającą bieg wirowy około swojey osi i m 
przyjąć wszelki inny ruch przez jakąkolwiek siłę jóy ud 
lony. Fenomena z biegu ziemi wypadające zupełnie 
też same jakie nam bieg słońca zdaje się sprawować. Nie 
na (fig. 54) słońce będzie w punkcie S, a ziemia w znał 
Barana; widzieć będziemy słońce w kierunku YS ==, 
jest w znaku ==; jeżeli ziemia przechodzi od znaku 
do znaków %3, II, $, podnosząc się nad równik, zdawać si 
nam będzie że słońce spadając pod równik idzie od znaku 
«u do znaków M,, £, Ø. Nie cznjąc więc biegu wła 
snego przypisujemy ten bieg słońcu, tak jakeśmy przypi 
sywali biegowi dziennemna nieba skutek obrotu ziemi oko- 
ło swojćy osi. 

Kopernik pierwszy był twórcą nkładn świata, w któ- 
rym słońce uważa za środek i ognisko świata słoneczne- 
go, około którego ziemia z innemi krąży planetami; i dla 
tego ten układ nosi nazwisko układu Kopernika. UÙ waża- 
jac oś obrotu dziennego ziemi w ciągu roku samóy sohie 
równoległą. z łatwością się tłumaczą rozmaite fenomena dla 
różnych mieszkańców ziemi z odmian por roku wynikające, 
Do tego dosyć jest pomyśleć sobie płaszczyznę przecho- 
dzącą przez środek.ziemi i pionową do linii łączącćy śr0d- 
ki słońca i ziemi. Płaszczyzna ta w różnych położeniach 
ziemi przecinając nierównie równoleźnik ziemski, jest przy- 
czyną różney w różnych porach roku dłngości dni i nocy. 
(Wyłożenie dokładne i jasne tych fenomenów znaydzie 
czytelnik w Jeogr. J. Śniadeckiego k. 105 i następujące). 

Między zarzutami przeciwko układowi Kopernika ro- 
bionemi, było to pytanie: dla czego oś ziemi w ciągu roku 
odpowiada jednymże punktóm nieba, i dla czego odległo- 
ści kątowe gwiazd zostają też same, chociaż ziemia krą- 
żąc wkoło słońca do jednych się gwiazd zbliża, a od lnu 
gich oddala Dzisiay zarzut ten Żadney nie ma wagi, 
z niego bowiem to się tylko dowodzi , że cała Sidlkość 
dropi zienmdkiey wkoło słońca niknie w porównaniu odle- 
głości gwiazd stałych, 
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Poprzedzanie punktów równonocnych (prócession 
des equinoxes), i kołysanie się osi ziemskiey 
(Nutalion). 


XLIV. Rok gwiazdowy. Odmiana w położeniu gwiazd stalych. 

p £ dA £ . 
Jak się dochodzi jèy ilosć? Przez kogo odkryta. Uwaga 
nad obserwacyami Piolemeusza. Znaki zwierzyńcowe nie od- 


powiadają już gromadom zwierzyńcowym. 


Czas którego potrzebuje słońce do przyyścia powtór- 
nego do téy saméy gwiazdy od którćy bieg jego uważać 
zaczęliśmy, zowie się rokiem gwiazdowym (annće sidérale). 
Łatwo go jest oznaczyć, rachując czas kiedy różniea w dła- 
gości między słońcem a gwiazdą jest np. £, po upłynie- 
niu pewney liczby lat sznkaymy czasu kiedy różnica w dłu- 
gości między słońcem a gwiazdą była znowu „4; liczba 
dni upłyniona przedzielona przez liczbę lat, da nam dłu- 
gość rokn gwiazdowego. I tak 1669 kwietnia 19, 0 o$.3',47" 
różnica między długością słońca i Procyona była 5*.89.,59'.507, 
w 1745 kwietnia 2, o 1185.10.45" różnica w długości byłą 
znowu taź sama. j 

üzas upłyniony między dwiema obserwacyami jest 


z dni | gp ron J 
27759 .11*.6.58'. Stąd 
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Rok gwiazdowy = 


Lecz jeżeli będziemy sznkać czasu jakiego potrzebuje słoń- 
ce do przeyścią od punktu równonocnego znowu do tegoż 
samego punktu, zmaydziemy Że czas ten nie jest równy ro- 


(*) Są to dni średnie słoneczne, które się mierzą przeciągiem 
czasu między dwoma nastepnemi przeyściami słońca przez po- 
łudnik. jak E iże jwi ier 

jak o tem niżcy mówić będziemy. 
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kowi gwiazdowemu. Długość gwiazdy i słońca rachowąa 
po skończeniu rokn gwiazdowego okaże się większa pr 
szło 0 50”. 

Jużeśmy mówili jakim sposobem oznaczyć można poł 
Zenie punktu równonocnego względem gwiazd stałych 
do tego punktu odnieślismy wznoszenia się proste i dłu- 
gości gwiazd. Porównywając tak ułożone katalogi gwiaz 
w róźnych czasach robione, znaydziemy, że położenie gwiazd 
w tych katalogach tym bardziey jest różne, im bardzie 
epoki katalogów są od siebie odległe. 

Udmiany te gwiazd eo do położenia są różne dla ró- 
żnych gwiazd, jeżeli te odmiany uważamy co do wznosze= 
nia się prostego i zboczenia; lecz jeżeli odniesiemy poło- 
żenie gwiazd do ekliptyki, znaydziemy naprzód: że odmia- 
na w szerokości jest żadna lub bardzo mała, odmiana zaś 
w długości zawsze dodatna i taź sama dla wszystkich gwiazd. 
Stąd więc wypada, że albo niebo całe z gwiazdami stałe- 
mi ma bieg powolny około osi ekliptyki od zachodu na 
wschód, albo że przecięcie ekliptyki z równikiem ma bieg 
przeciwny po eklintyce od wschodu na zachód. Chcąc 
oznaczyć ilość tego biegu dosyć jest porównać dłu- 
gości gwiazd w różnych czasach obserwowane; lecz że bieg 
ten jest bardzo powolny, należy wziąść obserwacye ile 
można od siebie odległe, dla zmnieyszenia błędów obser- 
wacyi; jeżeli bowiem porównamy obserwacye długości 
jakiey gwiazdy między któremi upłynęło lat 100, wten- 
czas błąd obserwacyi zmnieyszy się sto razy w ilości hie- 
gu rocznego. Laland porównał obserwacye gwiazdy tak 
nazwanćy kłos Panny, robione przez Hypparcha na 128 
lat przed erą chrześciańską z obserw acyą tóyże gwiazdy 
w 1750. 

Na 128 lat przed erą chrześc. Długość a W, = 55, 249,0' 
320 


NEAR „aka. 
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042621. 
Powiększenie się tedy w długości « 10 jest 269.21. w prze- 
ciągu. 1878 lat. Stąd jeżeli bieg ten jest jednostayny, ilość 
tego biegu w przeciągu roku hędzie 
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20.81 0 ME 
71878 7 00 49 


7 tego biegu wypada że punkta równonoene nie odpowia- 
dają zawsze jednymże punktóm kuli niebieskiey, i słońce 
potrzebuje nieco mniey czasu do powrócenia do równika 
jak do przyyścia znowu do tychże samych gwiazd, Pun- 
kta tedy równonocne zdają się cofać w stronę przeciwną 
biegowi słońca, to jest od wschodn na zachod, i bieg ten na- 
zwano poprzedzaniem albo cofaniem się punktów równo- 
nocnych (prócession ou retrogradation des équinoxes). 

Hypparch Astronom w Alexandryi był pićrwszy któ- 
ry odkrył poprzedzanie punktów równonocnych; przed 
nim sądzono Że słońce powracając do porównania wiosen- 
nego powraca także do tychże samych gwiazd. Ilość te- 
go hiegu podług Ptolemensza wynosiła 56%, chserwacye je- 
go porównane z dzisieyszemi dają na ten bieg 52" Inb 55% 
tym czasem obserwacye llypparcha dają 5o"; ilość zaś na 
którą się dziś powszechnie Astronomowie zgadzają, jest 
50',1. Z czego wniesiono, że Ptolemeusz nie robił sam ka- 
talogu gwiazd, alego z obserwacyy Hypparcha wyciągnął, 
dodając 2°. 40 do długości gwiazd wszystkich przez Hyp- 
parcha obserwowanych, podług przypuszczonego cofania 
się punktów równonocnych 30” na rok. Kopernik z da- 
wnieyszych naybliźcy przystąpił do dokładnego oznacze- 
nia ilości poprzedzania punktów równonocnych naznacza- 
jąc jeden stopień w przeciągu lat 72, co daje 50” na rok. 
Zmając bieg ten roczny łatwo jest wyrachować czas ja- 
kiego potrzebuje punkt równonocny do obieżenia całéy 
ekliptyki, czas ten jest: 

< zab 

or = 25868 lat. 

Ponieważ znaydowanie się słońca w rozmaitych groma- 
dach gwiazd, wskazywało czas rozmaitych prac rolni- 
czych, podzielono, jakeśmy mówili, ekliptykę na dwana- 
ście gromad, które nazwano znakami (signes). Od czasu 
tego podziału, punkta równonocne znacznie położenie swo- 
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je odmieniły, i puukta porównań i przesileń nie pa 
więccy na te same gromady. Astronomowie jednak zos 
wili dawny podział ekliptyki i imiona dwunastu znaków 
ale znaki te juź nieodpowiadają gromadom którym da 
wniey odpowiadały. I tak pićrwszy punkt znaku Baran 
odpowiada zawsze porównaniu wiosennemn, Magi poró: 
wnaniu jesiennemu, znaki Koziorożca i Raka odpowiada 
ją punktom przesilenia zimowego i letniego: ale konstel- 
lacye Barana, Wagi, Koziorożca i Raka, które za eza- 
sów Ilypparcha znaydywały się w tych ezterech punktach 
ekliptyki, teraz przez cofanie się pumktów równonocnych 
odległe są od nich na wschód około 50°. Pas nieba zayma- 
jący 12 gromad, w pośrodku którego leży ekliptyka, na 
zwano Ziwierzyńcem (zodiaque) dla tego, że większa liczba 
gromad miala nazwiska żwierząt. Potrzeba więc dzisiay 


rozróżnić, jakasmy widzieli, znaki źwierzyńcowe które są 
Łoż same co dawnićy i stałe co do punktów porównań i 
przesileń, od konsielacyi które się coraz bardziey od 
tych punktów oddalają. 

Z biegu punktów równonocnych wypada jeszcze że wi- 
dok nieba w nocy w czasie tychźe samych por roku, ró- 
źny jest w różnych wiekach. Itak kiedy na początku wio- 
sny słońce znaydowało się w gromadzie Barana, widzieć 
można było w pośrodkn nocy konstellacyą Wagi prze- 
chodzącą przez południk, i otaczające ją gromady gwiazd 
innych. Kiedy z przeciągiem przeszło stu wieków punkt. 
równonocny wiosenny przyydzie do gromady W agi, naow- 
czas już tóy gromady na wiosnę widzieć nie można be- 
dzie; gromada Barana i blizkie jóy konstellacye pokryją 
w nocy sklepienie nieba. 


XLV. Cofanie się punktów równonocnych tlumaczy się przez bieg 
osi ziemskićy okcia osi ekliptyki, Poprawa katalogów co do 
poprzedzaniu punktów równonocnych. Diugośč roku zwrotni- 
kowego w różnych wiekach jest różna z przyczyny maley od- 
miany w ilości cofania się punktów równonocnych. 


Powiedzielismy że noprzedzanie punktów równona- 
enych może się równie wytłumaczyć przez hieg gwiązd 
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N zachodu na wschód, jak i przez posuwanie się punktów 
rownonocnych w stronę przeciwną. Przypuszczenie dru- 
gie jest nierównie Reogtsze zostawnjąc w spoczynku tyle mi- 
lionow gwiazd, które w przeciwnym przypadku musia- 
łyby mieć bieg tak stosowny do ich odległości od ziemi, 
Wy ich długość równą zawsze powiększała się ilością. 

Niech na (fig. 55) punkt Æ będzie biegnnem eklipty- 
ki, B bicganem świata, R punkt porównania wiosenne- 
go, P punkt przesilenia, daymy że oś ziemi zachowując 
Re tęż samę do osi ekliptyki pochyłosć, ma bieg oko- 
ło teyże osi od wschodu na zachód opisując powierzchnią 
ostrokręgn, którego wićrzchołek jest we środku ziemi; 
wypada stąd, że biegun równika będzie opisywał koło ma- 
łe około bieguna ekliptyki; daymy Że przez ten ruch 
biegun równika B przeydzie w ciągu rokn z punktu Z 
na HB, koło wrębne przesileń ŁAP weźmie położenie 
EBP, stąd punkt przesilenia cofnie się o łuk PP; za 
biegiem tego punkts idzie bieg panklu równonoenego, któ- 
ry zawsze od pićrwszego jest na go? odległy, dla teco 
pimkt R przeydzie na R. WY szystkie więc długości ewiazd 
bedą rachowane teraz od pnuktu Æ i powiększą się o 
ilosć BIŁ. Łuczek ten więc RAE jest właśnie cofnieniem 
się punktów rów nonocnych w przeciągu roku jednego. Na- 
stępnie gdy biegun świata ciągle kołem małóm w koło bie- 
guna ekliptyki postępować będzie, przecięcie ekliptyki z ró- 
wuikiem posuwając się także w tę samę stronę w przecią- 
gu lat blizko dwudziestu sześcin tysięcy całą ekliptykę 
przebieży. Tym sposobem, podanym naprzód przez Ko- 
pernika, bieg ziemi tłumaczy z równą prostotą posuwanie 
się gwiazd od zachodu na wschód, z jaką pojęliśmy feno- 
mena zależące od biegu jéy wirowego około osi i postę- 
pującego wkoło słońca. 

Ponieważ biegun świata odmienia położenie swoje, 
stąd nie tylko długości ale wznoszenia się proste i zbo- 
czenia odmieniać się muszą. I tak na (fig. 55) wznoszenie się 
proste gwiazdy G. to jest Rm, zamieni się na Him, zho- 
czenie Gm na Gm. Stąd rodzi się zagadnienie: jak z od- 
miany długości wynaleźć odmianę na wznoszenie się pro- 
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ste i zboczenie. Zagadnienie to rozwiązuje się przez y 
stępujące zrównania, 


da = dh (dost » -+ wstw wsta sty 8) 
de= da dosta wst, 


da znaczy odmianę w długości, de i ds odmianę odpo 
wiednią we wznoszeniu się prostóm i zboczeniu (Przyst 
"Pr. k. $ 29). Ponieważ odmiana w położeniu gwiazd jes 
jedną z naywaźnicyszych w Astronomii odmian, którą jak 
naydoskonalćóy poznać i ocenić należy, dla tego rozbió 
szczegółowy takowych odmian do osobnego odsyłamy pa- 
ragrafu. 

Wszystkie katalogi gwiazd oprócz położenia gwiazdy 
dają jeszcze odmianę roczną położenia co do wznoszenią 
się prostego i zboczenia, tak, Że mnożąc tę odmianę przez 
liczbę lat upłynionych od epoki na którą katalog jest zro- 
biony, otrzymujemy odmianę całkowitą jaka zaszła w po- 
łożeniu gwiazdy, a stąd otrzymać możemy to położenie 
na czas na jaki zechcemy. 

Przeciąg czasu między dwóma następnemi przeyścia- 
mi słońca przez punkt Barana, zowie się rokiem zwrotni- 
kowym (année tropiqne), który krótszy jest od roku gwiaz- 
dowego 0 tyle, ile słońce potrzebuje w biegu pozornym 
do przebieżenia 50',1. Rok ten wynosi 365%. 58 48. 5a”. 
Ale ilość poprzedzania punktów równonocnych nie jest 
taż sama dzasiay co kilku wiekami pierwiey, różnica ta 
mała wprawdzie, w wielkich jednak przeciągach czasu u= 
ważana dostrzedz się daje. Poprzedzanie średnie punktów 
równonocnych jest teraz o 0',45 większe jak za czasów 
Hypparcha, stąd długość średnia roku zwrotnikowego 
mnieysza jest o 11”, to jest o czas jakiego potrzebuje 
słohce do przebieżenia blisko połowy sekundy łuku. 


XLVIL  Kożysanie się osi ziemskićy czyli nutacya. Odmiana w po- 
chyłości płaszczyzny ekliptyhi do płaszczyzny równika, 

Bradley po odkryciu aberracyi, o którćy niżćy mówić 

będziemy, robiąc ciągły szereg obserwacyy gwiazd stałych 
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i porównyw ając je * sobą, postizas nareszcie, że oprócz 
poprzedzania punktów równonocnych jest jeszcze inny 
bieg w gwiazdach, który odmienia ich położenie; gwiazdy 
raz się zdają zbliżać do bieguna równika, drugi raz odda- 
lają sig i znowu po upłynieniu lat 18 do pióćrwszego przy- 
chodzą położenia. Odmiany te małe wytłumaczył przy- 
puszczając, że biegun świata bprócz biegu około bieguna 
ekliptyki ma jeszcze bieg powolny koło swego średniego 
położenia. I tak na figurze 36, Æ niech wyraża biegun 
' ekliptyki, Æ średnie położenie bieguna świata. W cza- 
= sie gdy punkt Æ krąży około bieguna ekliptyki, biegun 
prawdziwy krąży po kole bbò w tę samę stronę, czyli, 
co na jedno wychodzi, os ziemska nie opisuje doskonale 
powierzchni ostrokręgu około osi ekliptyki, ale ma pew- 
ny bieg, raz zbliżając się do tćy osi, drugi raz od nićy 
" się oddalając. Bieg ten nazwano kołysanie się osi ziem- 
skiy (nutation). Period nutacyi jest lat 18. Promień ko- 
| ła Bb jest g. Poźnieysze jednak obserwacye pokazały 
że położenie gwiazdy lepióy się zgadza z obserwacyami, 
przypuszając że biegun świata w nutacyi nie opisuje koła, 
ale ellipsę, którćy toś wielka 8b'=19g', oś zaś mnićysza 
bo" =13". Z takowego biegu wypada, że pochyłość ekli- 
ptyki, wznoszenie się proste i zboczenie gwiazd odmie- 
niają się, szerokości zaś nie doznają odmiany, gdyż biegun 
ekliptyki zostaje na mióyscu. Podamy zaraz sposoby ra- 
chowania odmian we wznoszeniu się prostém i zboczeniu 
gwiazd, z kołysania się osi ziemskiey wypadających. Oprócz 
zmnieyszania się pochyłości ekliptyki z przyczyny nuta- 
acyi, jeszcze ta pochyłość doznaje odmiany, którą postrzedz 
można porównywająę kąty pochyłości oznaczone przez daw- 
nych astronomów z pochyłością teraźnieyszą. 
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Czas obserwacyi. | Imie Obserwatora. |Pochyłość Ekliptyi 


140 lat przed Erą C. Hypparch. 25%. 51. 20% 
140 lat po Chr. , | Ptolemeusz. 250. 51. ' 308 
1500 po hr. . Kopernik. 209. 28. 288 
158g RW T. | Tycho. 26%. 29. A 
1656 .. ......| Kassyni. Ps 20: AA 
wibaRjAZĘ. «.. Dela Caille. | "5%. 28. 19 
Wat Jeg | -. Bradley. 230. 28. 16 
Bop (0%% 3.,. . | Mayer. | 55%. 28. 163 
ODA -- + 2 ++ 3 Maskelyne. 25°. 28. 8488 
000 .--- 0: Lalande. | 25°. 28. o. 
RB.....,.. | Bassel. 239. 29. "Ś7,08 


Z tych ohserwacyy widzimy wyraźnie, że pochyłość ekli- 
ptyki do rów nika ciągle się zmnieysza; ilość tego zmniey- 
szania się wyciągniona z porównania dawnych obserwacyy 
z nowemii, i nowych między sobą jest różna; co przypi- 
sać należy niedoskonałości dawnych obserwacyy. Z po- 
równania obserwacyi Bradleja, Mayera, Maskclyna i La- 
landa, ilość zmnieyszania się pochyłości ekliptyki wypada 
Bo” na lat 100, czyli 0,5 na rok jeden. Odmiana ta po- 
chyłości wypadająca z odmiany położenia płaszczyzny ekli- 
ptyki, nazywa się odmianą wiekową (inégalité séculaire). 
W astronomii dają nazwisko odmian peryodycznych (inć- 
galitćs périodiques) odmianom, których periody są dobrze | 
znane, jak zp. period kołysania się osi ziemskiey, odmia- 
ny zaś powolne, które ciągle zdają się w jedną postępo- 
wać stronę, zowią się odmiany wiekowe, chociaż i te są 
pęryodyczne, ale ich periody wieki w sobie zamykają, i 
nie są doskonale znajome. Period odmiany pochyłości 
ekliptyki nie jest wiadomy, to się tylko z teoryi ciężko- 
$ci wyciąga, Że są granice tego zmnieyszania się i z cza- 
sem pochyłość ta powiększać się zacznie tak, Że z pewno- 
ścią sądzić można, że płaszczyzna ekliptyki nigdy się z pła- 
szczyzną równika nie zeydzie (*%). WWeydźmy w szczegó- 


(*) Mec. eel. N. 57 et 59 livre IJ. 
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biór odmian w położeniu gwiazd statych, w ynika- 


łowy ro” AE : 
egu w przestrzeni swiata płaszczyzn ekliptyki 


jących z bi 
i równika. 


XLVIII. ZZyciągają się zrównania za pomocą których ze znane- 
go położenia gwiazdy na pewną epokę, otrzymać można jóy 
poloźenie co do wznoszenia się prostego i zboczenia na inną 


epohę daną. 


Odmiany w położeniu gwiazd zależą od odmiany poło- 
zenia płaszczyzny równika i płaszczyzny ekliptyki; odmia- 
ny te nie są zupełnie proporcyonałne czasowi i różny 
wpływ mają na odmianę w położeniu gwiazdy. Długie- 
goby jeszcze potrzeba było czasu do oddzielenia od siebie 
tych różnych skutków, i do wyznaczenia ich na każdy 
czas dany. Teorya ciężkości zastosowana do układu świa- 
ia słonecznego potrafiła naydokładniey te ilości rozróżnić 
jedne od drugich, ocenić, i każdą przez właściwe wyra- 
zić zrównanie. Nie mogąc tu wyłożyć prowadzących do 
wypadku sposohów, wezmiemy podane przez nie oznacze- 
nie tych małych odmian, i stąd szukać będziemy wyni- 
kających odmian we wznoszeniu się prostém i zkoczeniu 
gwiazd, podług różnego tych gwiazd położenia, 

Niech EK (fig. 6) wyobraża ekliptykę, OB płaszczyznę 
równika. Przez działanie słońca i xiężyca na bryłę ziem- 
ską wypukłą przy równiku a spłaszczoną przy biegunach, 
równik OB posuwasię po ekliptyce, tak że w przeciągu 
pewnego czasu bierze położenie O'B', i przecięcie się jego 
z ekliptyką przypadające pićrwiey w punkcie O przypa- 
da teraz w punkcie U', łuk ekliptyki OO' zowie się po- 
przedzaniem zięży'cowo-słonecznem (la próeession luni-so- 
laire), które wyraźmy przez 4. Działanie planet na ziemię 
odmienia położenie ekliptyki w przestrzeni świata, która 
w pewnym przeciągu czasu £ bierze położenie ÆK', tak, że 
przecięcie się równika z ekliptyką, któreby przypadało 
w punkcie O, przypada teraz w punkcie Y; i kąt 9 jaki 
teraz robi płaszczyzna równika z ekliptyką, różny jest od 
kąta EOR pod którym się pićrwiey te płaszczeczyzny prze- 
cinały. Długości i wznoszenia się proste rachowane od 
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O ku Æi B rachować się teraz będą od Y ku ZiB. O 
tniymy na nowćy ekliptyce En =% 0, a punkt n wyr 
Żać będzie punkt równonocny dawny, przeniesiony na ng 
wą ekliptykę, poprzedzanie więc całkowite w dłngośei w 
razi się przez ayy=V. Odmiana punktu równonocnego w 
wznoszeniu się prostóm z przyczyny biegu ekliptyki je 
YO, wszystkie więc gwiazdy wznoszenie się swoje o t 
ilość zmnieyszą, gdyż ta odmiana jest w kierunkn od za 
chodu na wsenod; zboczenia zaś gwiazd z przyczyny té 
ilości wcale się nie odmienią. Ale tak wznoszenia się pro 
ste jak i zboczenia odmienić się koniecznie muszą Zz przys 
czyny, Że równik OB wziął położenie O'B i z przyczy= 
ny wynikającóy stąd małćy odmiany w pochyłości tegoż 
rówuika do ekliptyki; kąt bowiem ten nie zostaje slatecz- 
nym, ale się odmienia z przyczyny odmiany płaszczyzny 
równika: wyrażenie tóy małćy odmiany wkrótce widzieć 
będziemy. Biorąc Æ Y= Em otrzymamy ilość bm na poprze- 
dzanie całkowite punktu równonocnego w długości, któ- 
reśmy nazwali przez w. Nazwaliśmy wyżey przez < po- 
przedzenie punkin równonocnego w długości z przyczyny 
odmiany samćy tylko płaszczyzny równika, uważając ekli- 
ptykę za stateczną; 


Om=4 =00— mO' 

Om= 00— y =4—v. 
Dla małości kata Æ możemy uważać łuk koła wielkie- 
go przechodzący przez punkt Y im. za pionowy do ZK 


przy punkcie m, stąd biorąc troykąt m O”Y dla małości bo- 
ków za prostokreślny, mamy v 


Or= mO v=v_ 


S dosta dost» ** 


Wszystkie więc wznosżenia się proste gwiazd powinny 
bydź naprzód zmnieyszone z przyczyny ilości m zależą- 
cćy od odmiany ekliptyki, a poióm należy szukać, jaką 
odmianę we wznoszeniu się prostém i zboczeniu robi od- 
miana ẹ zależąca od odmiany równika. 
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W ystawmy sobie na fig” (y) przez Æ biegun eklipty- 


ki OC, przez B biegun równika Qad, a przez G miey- 
sce gwiazdy. Położenie jóy względem równika i eklipty- 


"ki wyrazi się przez 


VVznoszenie się proste = «=go* — B 
Zboczenie . .. e... .=fi=go — BG 
Długość . . . «. « . « ..zza=go — E 
Szerokość . . a. « « « . zy=go — EG. 


W troykącie EBG mamy podług zrównania fundamen- 
talnego tryg. kul. 


dost DG — dost EP dost ZG 


dost £ = wst LB wst tG 
czyli 
wst — dosta wsty 
` wstà = ——— 
wsi »llosty 
wst £= dosta wsty--wstedostywsta .. . . .. . (2) 
dost ÆB G = dost (90° -} x)=— wsta= 
__ wsty dostwwst 8 
m wst. dost8 
Stąd 


wsty= dost v wst£—wstwdost8 wsta „. . . . (2) 
W tymże troykącie ÆBG podług zrównania piórwszego 
głównego 
wst B __ wst ZG 
vst wstbG 


dosta __dosty 
dosta  dost8 


; dosta dost s=dosty dosla . . . ... . ... (3) 


Nóżniczkuymy zrównanie (1) uważając w nićm à, ~, 1 8 
za zmienne, szerokość zaś y bierzemy za stateczną, gdyż 
szukamy odmian wznoszenia się prostego i zboczenia, po- 
chodzących jedynie z biegu równika, uważając ekliptykę 
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za stateczną. W biegu tym admieniają się wznoszenia 
proste, zboczenia, długości, i pochyłość równika do ekli 
ptyki, szerokości zaś gwiazd zostają nieodmicnne. Th 
sposobem mieć będziemy : i 


da (dosta dostywsta—wste wstą)-+da dosta wste dost Y 


de= 
dost g 


W tém zrównaniu jeżeli włożymy za da i da ich warto 
ści, będziemy mieć odpow iadającą im odiianę w zbocze” 
niu, ale nczyńmy pićrwiey tę odmianę niezależną od dłn= 
gości a i szerokości y, ilości które się przez obserwacyą 
nie otrzymają. Że zrównania (1) mamy 
wst — doslo wsty 

wstw 


dosty wstà = 


Kładąc w tem zrównaniu za wsty wartość jćy daną przeca 
zrównanie (2) otrzymamy : 


` 


dosty wsta = wst a wst 8 doste dost 8 wsta. 
Za pomocą tego zrównania i zrównania (3) wyrzucimy z wy- 
rażenia na dg ilości a i y i przyydziemy do wypadku na- 
stępującego : 
dB=dewsta -dawste dosta . . . ..... (2) 
Zrównanie (5) różniczkowane co do a, 8, ia daje 


da dost; wsta—dgwst.8 dost a, 


da = 
"ra wstedost.£ 


Podstawując w tém zrównaniu za dosty wsta i za dż olrzy- 
mane pićrwiey wartości, mieć będziemy następujące wy- 
rażenie na odmianę wznoszenia się prostego 


da=— de dostasty£-da(dosta--wstowstae sty£)... . (8) 


(W rachunkach które nie wymagają wielkiéy bardzo do- 
kładności można uważać da jako rosnące proporcyonalnie 
czasowi, i odmianę ds uważać za zero przez co wpadamy na 
zrównanie położone w $ 45. Lecz w dokładnóm rachowaniu 
położenia gwiazd, odmiany te oznaczają się za pomocą zró- 
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svnań podanych w mechanice niehieskiey, Odmiany te są 
różne na różne epoki; jeżeli za epokę wezmiemy np. rok 
1730, naówczas rozwijając podług potęg cang t, zrównanie 
dane w T. III. Mech. nieb. k. 156, i biorąc za jedność 
sekundę sześćdziesiątkową, otrzymamy poprzedzanie xięży- 
cowo-słoneczne. 


4—=ż. 50',2876 — £*.0',00012179 


Poprzedzanie całkowite wyraża się przez 


4 =ż.50',0992+-7'.0',00012215. 


Bieg zatém postępujący puuktn równonocnego w długości 
od zachodu na wschód w przeciągu czasu £ wyrazi się przez 


+=vV =ż.0',1884 — t’. 0',00024594. 


Dzieląc tę ilość przez dostawę pochyłości ekliptyki któ- 
ra w roku 1750 była 259. 28. 235". otrzymamy bieg po- 
stępujący punktu równonocnego we wznoszeniu się pro- 
stóm w przeciągu czasn Ż. 

PEL ię. © 205t0— č. 0',000265g5. 

a h à ? 9 
Chcąc tę ilość wyciągnąć na jeden rok tylko, na rok np- 
oddzielony od cpoki liczbą łat ź, potrzeba w tém zró- 
wnaniu położyć zamiast ż, £--1, tym sposobem mieć bę- 
dziemy: 


=( +4 1)0',205%40 — (£ -+ 1)'0',000265g5. 
Odciągając m od w' otrzymamy odmianę a na rok jeden 
tylko, która się wyrazi przez 
0',20513 —Ż.0',0005519. 
Skąd widzimy, że ta odmiana roczna nie jest taź sama na 
każdy rok, złożona bowiem jest z dwóch wyrazów, z któ- 
rych pićrwszy jest. stalecznym, drugi się zaś odmienia 


z odmianą liczby lat oddzielających rok na który się rachu- 
nek robi od epoki, to jest od r. 1750. 
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Odmiana pochyłości ekliptyki do równika z przyczy 
biegu równika jest 
du =--2. 0',000009642. 
Odmiana kąta pochyłości z przyczyny biegu ekliptyki czyl 
dw ma wartość nastapującą : 
da= — t. 0”,521154—£. 0',000002725. 
2 
Poprzedzanie roczne na cpokę pewną otrzyma się kładąc 
w zrównaniu na 4 zamiast ź, £--1, i biorąc potóm różnie 
cę dwóch stanów téy ilości, tym sposobem mieć będziemy: 
Poprzedzanie roczne ( O©=4—=50',28748 —ż.0',00024358, 
Poprzedz. rocz. całkowite =4—=50',09927 -+ £.0',0002445. 
Odmiana roczna = du =- 2£.0'/,00000y842. 
> y 
Kładąc w tych wyrażeniach £=50, otrzymamy poprzedza- 
ą ) ) , J yapo 

nie roczne na rok 1800. 

Y= 5027591 

4/==50',1 1 148 

e=0,17854 
Mając te ilości na ćpokę roku 1800, jeżeli je chcemy mieć 
na czas č upłyniony potym roku, użyjemy zrównań podo- 
bnych jak wyżóy, to jest ilości te na rok 1800--4 wyrażą 
się następnie : 


4 =50',27531 —t.0',00024558 f 
ẹ4'=50",11148 -+ £. 0,0002445 
p= 0',17854 —£.0',0005519. < 


Podstawmy te ilości w zrównania (=) i (8) a otrzymamy ` 
zrównania z których rachować można odmiany zboczenia 
i wznoszenia się prostego na kaźdą gwiazdę. Ta uważać 
potrzeba naprzód, że odmiana pochyłości ekliptyki do ró- 
wnika z przyczyny biegu ekliptyki, wcale zboczenia gwiazd 
nie odmienia, potrzebaby wziąść tylko odmianę, którąśmy 
wyrazili przez da; lecz uważając Że ta ilość jest niezmier- 
nie małą, tak Że w przeciągu nawet kilku wieków odmia- 
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na ta roczna nie może urosnąć do jednóy setnéy sekundy, 
dla tego ilość tę i wyraz ją mnożący, jeżeli odmiany na je- 
den tylko rok szukamy, bez żadnego błędu opuścić możemy. 
Powtóre, wyrażenie przez zrównanie (8) daje wartość na 
odmianę wznoszenia się prostego, zależącego od bieguna ró- 
wnika czyli od ilości %, wartość więc tę, podług tego coś- 
my mówili, zmnieyszyć należy o ilość p. Zwównanią więc 
dające odmianę roczną wznoszenia się prostego i zbocze- 
nia będą następujące: 

dë =4 wst w, doste 

de= — p+ 4 (dost » |- wst», wst e sty £) 
czyli 

ds =(50',275351 —£.0',00024558) wstaw, dost « ....... (a') 

da = —0',17654 +-£.0'000551g9 
-;(50/,27551 —ż. 0',00024558)(dost » -|- wsto, wst. sty). .. (£'). 


Opuścilismy tu wyrazy zawierające mnożnika ds' jako bar- 
dzo małe z przyczyny małey hardzo wartości na dw. Wszak- 
że, gdybyśmy chcieli rachować poprzedzanie punktów ró- 
wnonocnych między dwiema epokami na kilka wicków 
od siebie odległemi, naówczas wyrazów tych opuszczać 
nie godzi się. Jeżeli zboczenie jest południowe, sty8 jest od- 
jemna, nadto należy jeszcze odmienić znak ilości d2, po- 
czem ilość ta dodaje się do zboczenia 8 uważanego za 
dodatne. 

Czyniąc w tych zrównaniach ż==20, otrzymalibyśmy od- 
mianę roczną narok 1820, którą mnożąc przez 10, mie- 
libyśmy odmianę w przeciągu lat 10, to jest od 1810 do 
1820, albo od 1820 do 1830 uważając w małym przeciągu 
czasu odmiany te za proporcyonalne upłynionemu czasowi. 
Lecz jeślibyśmy chcieli znaleść odmianę na dłuższy prze- 
ciąg czasu zp. od 1800 roku do 1900, naówczas trzebaby 
tę rozległość czasu rozdzielić na epok kilka, na pięć lub 
na dziesięć, i na każdą z nich odmianę roczną wyracho- 
wać, która w różnych czasach będzie różną, ale w małych 
przedziałach epok może bydź uważaną za tęż samę. Zna- 
lazłszy tym sposobem odmiany od 1800 do 1810, Od 1810 


10 ' 
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do 1820........ 0d 18g0 do 1900, w eżmiymy smmmą tych o 
mian cząstkowych, ataw yrażać nam będzie odmianę w zb 
czeniu i we wznoszeniu się prostém od 1800 do 1900. Wt 
kowych rachunkach należy wziąść pochyłośś. ekliptyk 
wznoszenie się proste, i zboczenie, odpowiadające epoce r 
którą rachujemy, uw ażając tym czasem ich odmiany jakę 
proporeyonalne czasowi. WW rachunku odmian gwiazd bli 
sko biegnna będących, i dla tego że odmiana we wznoszę 
niu się pr ostóm jest bardzo wielka, i z przyczyny wiel 
kich i nieproporcyonałnych czasowi odmian stycznóy 5, 
odmianę roczną zaledwo przez lat dwa lub trzy za tęż 
samę uważać można. 
Czyniąc w zrównaniach («) i (£) 
(50',27551 —ż.0',0002455b) wst =z. 
(50',27551 —£.0',0002+550) dosto — «= m. 
mamy : 
dg =n doste l AA 
da=m--nvstastye) NI 


Ponieważ wzięliśmy za epokę rok 1800, biorąc więc otd- 
powiadającą jey pochyłość ekliptyki w= 25°. 27'.57" ozy- 
many : 

m= 45" 9501 + t. 0° 00090847 

n= 20' ,0246 — £. 0”,000096995 


Z tych właśnie zrównań rachują się odmiany roczne w po- 
łożeniu gwiazd, do których się dodaje bieg własny gwia- 
zdy, jeśli ten jest oznaczony; odmiany wypadkowe kładą 
się w znaydujących się przy katalogach gwiazd kolumnach, 
i służą do znalezienia położenia gwiazdy na pewną liczbę 
lat upłynionych od epoki katalogn. Podług naynow szych 
rachunków Bessela (Fundamenta Astronomiae k. 297) Wy- 


4=00=poprzed.2 ( =t.307,540499—17.0',0001 217945. 
V=nY=poprze. całk. =ż.50",176068+-/7.0',0001221+83. 
w==Pochył Row. do Ekl. 1750 —=230.28',18' —2* o", 00000984253, 
ę ==Fochył.doEkl.odmienionćy=23".20', 157,—4.0"45305—£7,0",00000272295. 
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p= oy= -t 0',17926 —*'.o'o0026603gt. 
poprzed. rocz. ( Q=50',5totgq— t. 0'00024558go. 
|... całkowite = 50',176068 -+ t.0',0002442966. 
m == 45',99592 + t. 0',0003086450 
n= 20,00039 — £. 0',000097020t. 


W tych wszystkich zrównaniach ż zuaczy liczbę lat upły- 
nionych od roku 1750. 

M rachunku odmian gwiazd bliskich bieguna równika 
należałoby, jakośmy wyżćy mówili, rachować odmianę ro- 
czną na każdy rok w szczególności, gdyż odmiana ta roku 
jednego nie jest taż sama co roku następującego. Summa 
takowych odmian szczególnych da odmianę całkowitą w pe- 
ryodzie lat uważanym. Dla uniknienia tego długiego ra- 
chunku dosyć jest przez różniczkuwanie zrównań (a) Wy- 
naleśdź odmiany biegów rocznych jakie zachodzą od jedne- 
go roku do drugiego. Jakoż różniczkując zrównanie (2) 
co do æ i g otrzymujemy : 


dB=—nwsta. da. wst.1' 


: dB A t 
da=nwsta maz 1" nsty A dosta, daw st 1". 


t de ta +-destyg da wsta' 
—=n.wsta-——— Wst s a wst 1 
dost’ 8 y 

Położyliśmy w tych zrównaniach wsta” za jedność dzielo- 
na przez promień, i uważaliśmy m i m za stateczne przez 
małą lat liczbę. Różniczki drugie da i d'8 wyrażają ró- 
żnicę odmian rocznych we wznoszeniu się prostém 1 zho- 
czeniu pochodzącą z odmiennych każdego roku wartości 
na æ i £ od których te odmiany zależą; dodając tę różni- 
cę koleyno do odmian roku poprzedzającego, otrzymujemy 
odmiany lat następujących. I tak: dla gwiazdy bieguno- 
wóy w r. 1810 


dB= 19,459 du=204',507 
dg=—v0',005 da=-1',151 


Odmiana więć zboczenia staje się corocznie muieyszą © 
n = . a zi . 3 . 
o',005, a odmiana wznoszenia się prostego powiększa się 


g 
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co rok o 3'151. Odmiana przeto we wznoszeniu się pr 
stém przez lat trzy zaczynając od roku 1810 wyrazi g 
przez 


5. 204,567 -+ (1 +2) 1',151 =617',15% 
Odmiana w zboczeniu jest 
5. 19',459—(1 + 2).0',005= 58,562. 


Gdyż na rok 1810 przyrostek w odmianie wznoszenia si 
prostego jest zoro, na rok 1811 przybyt ten jest 1,1515 
na rok zaś 1812 równy jest 2.1',151. Podobnie przyrostek 
odmiany zboczenia jako corocznie powiększający się uwa= 
Żać należy 

Jeśliby tym sposobem chciano rachować odmianę na 
wielką lat liczbę, potrzebaby mieć wzgląd na różniczki trze- 
ciego porządku, albo przynaymnióy oznaczyć bieg roczny 
odpowiadający rokowi środkującemu między granicami pe- 
riodu, na który odmianę rachować chcemy. 


XLVIII. 7Zyciągają się zrównania za pomocą których poprawuje 
się położenie gwiazd co do wznoszenia się prostego i zbocze- 
nia, z przyczyny odmian przez nutacyą słoneczną i nulacyą 
siężycową sprasyionych. 


Jeżeli nam wypada znaleśdź odmianę na pewny dzień 
roku, naówczas moglibyśmy odmianę roczną mnożyć przez 
liczbę dni upłynionych od 19 stycznia, i wypadek dzielić 
przez liczbę dni zawartych w roku, albo użyć do tego ce- 
lu tablicy dającćy w ułamkach dziesiętnych liczbę dni 
upłynionych od 1? stycznia. Lecz że odmiany położenia 
gwiazd, jak zaraz widzieć będziemy, nie są doskonale pro- 
porcyonalne czasowi, dla tego, kiedy idzie o odmianę we 
wznoszeniu się prostem, można lepiey użyć tablicy (*) da- 
nóy przez Maskelyna, gdzie w kolumnach odpowiadających 


(*) Tablicę tę znaydzie czytelnik w T, 11. Geod. Puissana i 
między tablicami danemi przez Wollastona w dzicle jego (Fa- 
sciculus Astronomicus etc). 
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roku sąjnź wyrachowane ułamki, przez które mno- 
otrzeba odmianę roczną, żeby otrzymać odmianę żą- 
na pewny dzień roku, pamiętać tylko potrzeba, że 
„„ymane tym sposobem położenie nie jest położeniem śre- 
dnićm, gdzie poprzedzanie uważa się w ciągu roku za pro- 
„orcyonalne czasowi , ale jest położeniem zawierającóm 
w sobie poprawę co do półrocznego zrównania czyli co do 
nutacyi słoncezncy (nntation solaire). Na rachowanie tćy 
odmiany służyć mogą też same zrównania, któreśmy na po- 
przedzanie wyciągnęli, to jest zrównania (2) i (8) bylebyś- 
my w nich podstawili wartości następujące na dwi da 


e 


du =0',4545 dost. 20 
0',4345 wst. 20 


da=— T 


=— 1",001. wst.20 
gdzie © wyraża długość słońca. 
Zrównania przeto na poprawę zboczenia i wznoszenia 
się prostego, pow stające ze zrównań (a) i (A) będą: 
38—=0/,4345 dost 20 wsta — 1,001 wst. 20 dosta wst» | 
ju =— 0,4345 dost 26 dostæ.sty 8 — | (c) 


—1/,001 wst. 20 (dosta-- wst» wst a styg 


Zwównania tu olrzymane wypadają z niejednostaynego w cią- 
gu roku położenia słońca względem płaszczyzny równika, 
i dla tego poprawa zależy zupełnie od mieysca słońca jak 
to w zrównaniach (c) widzimy. Jeśli więc bierzemy po- 
przedzanie za proporcyonalne liczbie dni upłynionych od 
pewnćóy epoki, naówezas do wypadku dodać potrzeba wy- 
rażenia na ù£ i ĉ« wyciąsnione ze zrównań (c). łatwo jest 
widzieć, że peryod odmian ża iða jest równy połowie roku 
i dla tego właśnie zrównanie to nazywa się zrównaniem 
półrocznem. Üo siętycze tablicy podług którćy rachuje się 
poprzedzanie na pewną liczbę dni zaymując w nióy zrówna- 
nie półroczne, ostrzedz wypada czytelników, że tablica ta 
do ułożenia z dokładnością jest nie podobna. Jakoż mamy 
da=—p-4 (dost a + Wst o wst asty £) 

ba ——0',A5dosl2€ dostasty 5—1'.wst25(doste--Wslww siasty,s) 
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Nazwiymy przez w ułamek oznaczający stosunek liczhy d 
upłynionych od 1° stycznia do liczby dni składającćy rol 
cały, mnożąc więc przez «© dæ i dodając z, otrzymam 
ilość poprzedzania na dzień dany, którą uezyluny = day 
będzie > 
du.c--iu=da.y 

gdzie y wyraża oczywiście liczbę, przez którą mnożąc d 
otrzymujemy ilość poprzedzania razem ze zrównaniem pół 
rocznóm; idzie o ułożenie tablicy na różne w ciągu roku 
wartości y. 


y= rk "TT 


—o ;t3dostz0do stasty8—1'.wsto 2 (dosta -H wstow stastyB)] 
f ; — u-t- 4 (dosl v -+ wste wsl esty £) j 


widzimy tu, Že ilość dodająca się do s oprócz długości 
słońea, zależy jeszcze od wznoszenia się prostego i zbocze- > 
nia gwiazdy, azatćm dla różnych gwiazd jest różna. Lecz 
jeżeli opuścimy wyraz pićrwszy jako zawsze mały dla gwiazd 
mających zboczenie mnieysze niż 45% a w mianowniku 
ilość e, jako ilość niewynoszącą więcćy nad o',2, a zatóm 
w ogólności małą w porównaniu drugiego wyrazu, otrzy- 
mamy wyrażenie na Y 


1". wst20 
2 ~ 


wyrażenie to zależąc tylko od długości słońca, może bydź 
łatwo na dzień każdy wyrachowane, i tym sposobem wy- 
da mnożniką przez który mnożone da, to jest poprzedza- 
nie roczne, da ilość poprzedzania od początku roku do dnia 
danego, i w wypadku zrównanie półroczne zajęte będzie. 
Ta jest własnie teorya nktadania tablicy dającóy na dzień 
każdy takowego mnoźnika. VWVszakże widoczna jest rzecz, 
Że tablica ta póty tylko jest dobra póki wartość na 6 nie jest 
wielką: w przeciwnym przypadku kiedy rachujemy. poło- 


J=r— 


ženie gwiazd odległych bardzo od równika, na ówczas wy- 
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465 dost 29 dostasty£ w ogólności opuścić nie można, 
d 3 A E . . 
aiych g“ iazd zrównanie półroczne ze wzoru w yracho- 
ne bydź powinno. Co się tycze wartości na PA ta z ta- 
Ry osobnóv ułożonćy podług ilości © æ otrzymuje się (*). 

HC Fi . r . e P 
4 Oprócz małych odmian z położenia słońca w poprzedza- 
fm zachodzących, są jeszcze odmiany także peryodyczne, 
f. daleko większe, zależące od odmieniającego się położe- 
nia węzłów xiężyca, to jest przecięć jego drogi z płaszczy” 
zną ekliptyki. Skutkiem tego jest odmiana w pochyłości 
równika do ekliptyki i w położeniu punktów równonoc- 
nych. Odmiany te podobne nutacyi słońcowćy, są od nićy 

AR ; A A 
daleko większe i ich period znacznie jest dłuższy. Nazy- 
wając przez Q długość średnią węzła górnego xiężyca, to 
jest punktu od którego przechodzi na stronę północną ekli- 
ptyki, mamy następujące zrównania na odmianę pochyło- “ 
ści ekliptyki i długości punktu równonocnego (Mec. ce- 
Jeste t. M. k. 351), (Tabulae speciales aberrat. et nulat, T. 
1. k. 115 i dalsze. Zach) 
4 
dw=_"g',648 dost $2 
da==—g',640. 2 dosty 2w. wst Q 
Biorąc w tych zrównaniach za pochyłość ekliptyki pochy- 
łość odpowiadającą rokowi 1810 to jest w=239.27,5%”, 
otrzymany. 
da= g,648dost Q 
UA 
da =—18',0308 wst Q 

Dla znalezienia odmian stąd wypadających w zhoczenin 
i wznoszeniu się prostém gwiazd różnych, dosyć jest w zró- 
wnaniach (æ) i (8) $ 47 położyć otrzymane teraz wartości 
na dwi da; stąd 

Nutacya w zbocz, =—7",182dostewst Q -+9',648wstadostQ 
Nut. we wzn. prost. =— 16,54t wsi. Q 


—sty8(7,182 wst e wst Q- 9,648 dost « dost $2). 


(+) Fasciculus Astronomicus ete Z oł/astan. appendix p. 54 
l 
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Uważamy tn zboczenie 8 za północne, w przeciwnym p 
padku należy wziąść styg za odjemną, i odmienić zi 
wartości na odmianę w zboczenia wypadającey, która 
potóm z pozostałym znakiem dodaje do zboczenia po 
dniowego uważanego za dodatne; albo co na jedno wych 
dzi, należy uważać zboczenie i nutacyą w zboczeniu za o 
jemne. 

Jeżeli przez 8 i æ oznaczymy zboczenie i wznosze 
się proste średnie, a przez 8 i « zboczenie i wznosz 
nie się proste odniesione do równika prawdziwego, czy 
zawierające w sobie nutacyą, naówczas mieć będziemy 


B—=F-- nutacya w zboczenin. 

a —=-- nutacya we wznoszeniu się prostem. 
Formuły nutacyi wyżćy otrzymane zamienić można na in 
ne łatwieysze do ułożenia w tablice; jakoż czyniąc 


ft= 0,646, n= 18',058 


mamy 
du = m dost 6), R da=—nwst 52 


kładąc te wyrażenia w zrównania (2) i (£) i nazywając de, da' 
odmiany przez nutacyą sprawione, otrzymamy 
da =m wst « dost $2 —n wst» dost æ wst Q 


du =—mdostadost$2 sty D--wstowstawst$?sty)--ndostowst() 
Położywszy w tych zrównaniach zamiast mnogości liniy 
trygonometrycznych, to jest zamiast wstadost$), wst$ę?dosta, 
wstzwst$) , wyrażenia ich przez wstawy i dostawy sum- 
my i różnicy dwóch łuków «ai 62, przyydziemy łatwo 
do następującego wyrażenia: 
da =} (m— nwsto) wst (a--02) + 3 (m 2 wst») wst(a— 62) 
du =—ndoste wst $2 — 3 (m— a wst») dost(a-L 62)-|- 

+i (m n wst») dosl (2— RY sty £ 
czyli: 
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be 8',415 wst(a —0)+- 17,233 wst(a + G) l 
-6,544w8190— [876 Sdost e—a" a55dost(e 4 V )jstye. (0) 


E. uczynić tablice nutacyi wznoszenia się prostego, za- 
acemi od tablicy nutacyi na zboczenie, dosyć jest w wy- 
c c ra 

eniu da' położyć 


— dost (æ — 62) = wst (« — © — 535) 
— dost (z — $2)= wst (x+ 90-33) 


tym sposobem tablice nutacy! we wznoszenin się prostóm 
będą mogły bydż zajęte w tablicach nutacyi na zboczenie 
podług zrównań następujących : 
_ d8—=8',415 wst(a— 62) 27,253 wst («-|- QQ) Mn) 


A 


_ da = 16,544 wst OSS”, Śwst(a—()--3%)-P1",288wst(a-4- O—3 styg 


Zrównania te łatwo jest ułożyć w tablice podług ilości 
(2 — Q) i (a +- ©) na zhoczenie; na wznoszenie się zaś pro- 
ste podług tychże samych ilości zmnieyszonych o go?. Ta- 
blice na zboczenie składać się będą z dwóch części, na 
wznoszenie się proste z dwóch tychże samych części iz ta- 
blicy trzeciey zależącey od długości węzła górnego Q. 
Tablice te ułożone tym sposobem znaydzie czytelnik na 
końcu drugiego tomu Geodezyi Puissana (wydanie drugie). 
Odmiany w położeniu osi ziemskiey zależące od położenia 
węzłów xiężyca nazwano, jakeśmy mówili, nutacya; odmia- 
na podobna zależąca od różnego w ciągu roku położenia 
słońca, zowie się nutacyą słońcową ; złączone zaś ra- 
zem te dwie odmiany nazwano nulacyą ziężycowo-słone- 
czną (nutation luni-solaire). Przez nutacyą odmieniają się, 
jak widzimy, długości, wznoszenia się proste, i zboczenia 
gwiazd. Odmiana w długości jest wspólna wszystkim 


(*) Podobnym sposobem postępując ze zrównaniami (c) otrzymalibyś- 
my na nutacyą słońcową następujące zrównania 


dE = 07,417 wst (4— 20) ++ o'oa8 wst (z +20) 


de = — 0" 918. wst 2G—[o',ś17dost (+ — 20) +0',m8dost(4--2©)] sty £. 
20 


154: POCZĄTKI ASTO NOMYI 
gwiazdom, i łatwo do jśy znalezienia układa się tablica, 
leżąca tylko od długości węzła; tablicę tę widzieć mo? 
1v tablicach astronomicznych (Tables Astron. Bureau q 
longitudes. Table XIII nutation). 


— ER 
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Bieg słońca elliptyczny. 


XLIX. Bieg jednostayny ziemi po kole nie zgadza się z obserwacy 
mi, czy to uważamy słońce we środhu lub za środkiem teg 


kola. 
Przekonaliśmy się że droga pozorna słońca (*) leży ni 
jednóy płaszczyznie przechodzącóy przez środek ziemi 
przecinającćy się z równikiem pod kątem 237%, 28, ale ja- 
każ jest figura téy drogi na płaszczyznie ekliptyki ? nad 


. 


tóm się nam zastanowić wypada. 

Gdyby ziemia miała bieg jednostayny po kole, w któ- 
rego środku jest słońce, dzienne przybyty długosci słońca 
byłyby równe; znając wtenczas długość słońca na pewną 
epokę łatwoby nam było wynaleźdź tę długość na czas 
dany i ułożyć tablice słońca, gdyż przybyty długości by- 
łyby proporcyonalne czasóm; nadto każdego roku na teni 
że sam czas upłyniony po porównaniu wioseuném, słońce 
tęż samę miałoby długość, i to samo wznoszenie się pro- 
ste i zboczenie, uważając pochyłość ekliptyki za nieod- 
mienną. WW tym przypadku naywaźnieyszą tylko byłoby 


©) Używamy tu w tlumaczeniu się często biegu pozornego 
słońca zamiast biegu ziemi, a tak uważamy fenomena pozorne 
zamiast rzetelnych, ale stąd Żaden błąd wypaśdź nie może, dro- 
ga bowiem pozorna słońca jest znpełnie to samo, co droga rze- 
telna ziemi, i drogę ziemi przez obserwacye tylko słońca po- 
znać możemy. 
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rzeczą oznaczyć dokładnie czas porównan. Ale długość 

ca nie rośnie proporcyonalnie do ezasu, czyli bieg słoń- 
_ w długości każdego dnia nie jest tenże sam, jak się o 
1 łatwo przekonać można. Obserwnymy bowiem np. 
miesiącu lipcu wznoszenie się proste i zboczenie słoń- 
ca, i wyciągnioną stąd odmianę dzienną w długości słońca 
porównaymy z odmianą jaką dają obserwacye w miesiącu 
styczniu robione. 


1807 lipca 1° długość słońca . . .. .. . 987. 58. 449, 
20% Ph. „Sus „ALI 0.4 99. ŚJ 


Odmiana dzienna 09. 57. 135". 


1807 stycz, w” długość ©. ........ 2809. 13. 56% 
PSRZZGG 10. 7 


2° 


e E 6) 0 4,8 


Odmiana dzienna =12°. 1.11; 

Biegi więc dzienne słońca w długości w lipcu i styczniu 
o U H 

są do siebie w Wes i = Z = 12895 Nad- 

ło oznaczmy przez sposoby wyżćy podane czas dwóch po- 

równań i przesileń słońca, znaydziemy, że czas upłyniony 


Od porównania wiosennego do przesilenia let. =$, 218. 56°. 
Od przesilenia letniego do porównania jesien. =95. 13. 44. 
Od porównania jesiennego do przesilenia zim. =8q. 16. 56. 
Od przesilenia zimowego do porównania wios. =8g. 1. 55. 

Długość roku ==365'. 58, 4g. 
Ponieważ zaś porównania i przesilenia dzielą drogę po- 
zorną słońca na cztćry łuki, z których każdy = 90°, bieg 
więc słońca musi bydz nierówny, gdyż dla przeyścia od 
porównania wiosennego do jesiennego siedm dni i pół wię- 
cey potrzebuje czasu, niżeli od porównania jesiennego do 
wiosennego. 

Wszakże bydź może, że słońce nie jest we środku ko- 
ła opisywanego przez ziemię, natenczas chociaźby bieg 
ziemi po ekliptyce był jednostayny, odmiana w długości 
słońca byłaby różna. Odmiany bowiem dzienne dłngości 
słońca, są to odmiany kątowe, i mogą w różnych odległo- 
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ściach odpowiadać równym przestrzenióm, chociaż same 
są równe. W tym przypadku , na (fig. 57) gdzie T wą 
raża mieysee słońca, a S środek koła opisywanego prz 


ziemię ruchem jednostaynym, mamy U 
Bb=TBwstO 
Cc=CTwst O 


Jeśli łuk dzienny .4B równy jest łukowi dziennemu G, 
będzie Bb=Cc a stąd 


TB wst, O= CT wst O' 
22: wst O O 
CI r wto O 


Sprawdzić więc nam wypada, czyli w rzeczy saméy w pun- 
ktach naywiększóy i naymnieyszéy słonca od ziemi odle- 
głości, odmiany dzienne długości słońca są w stosunku od- 
wrótnym tych odległości. Naywiększe i naymnieysze od- 
miany w długości słońca, oraz naywiększa i naymnieysza 
średnica słońca, są właśnie wtenczas, gdy ziemia znayduje 
się w naymnieyszćy i naywiększćy od słońca odległości. 
Za pomoca kwadransa albo mikrometru niciowego lub 
przedmiotowego możemy, podług wyżćy podanych sposo- 
bów, mierzyć tarczę pozorną słońca. Porównywając tak 
otrzymane wielkości pozorne słońca w różnych punktach 
ekliptyki, otrzymujemy łatwo stosunki odległości jego od 


J 


m Epa r ć , 
ziemi, gdyż gg maczając przez d tarczę pozorną 


słońca w odległości r, a przez d' tę samę tarczę widzia- 
ną w odległości r. Średnice pozorne słońca, mierzone 
w lipen i w styczniu mają się do siebie jak 51'.31':32',35',6 
czyli jak 1:1,055g. Tym czasem odmiany dzienne w długo- 
ści były do siebie jakcśmy widzieli w stosunku innym, 
to jest jak 5435:5671 =1:1,0695. Stąd wypada, że łuki 
opisywane przez ziemię w czasach równych nie są równe, 
bieg więc ziemi kołowy ruchem jednostanym nie zgadza 
się z obserwacyauni, czy to uważamy słońce we środku al- 
bo za srodkiem drogi ziemskiey. 
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Jak sie dochodzi figura drogi ziemskićy 2 Obserwacye potwier- 
dzają, Że ta droga jest ellips; jey mimośrod, Punkta Przy- 
słoneczny i odstoneczny. Wyprowadza się z obserwacyi dru- 
gie prawo Keplera, że wycinki eliptyczne są proporcyonal- 
ne czasóm na ich przebieżenie strawionym, Wypada stąd 
sposób mierzenia względnych odległości słorica od ziemi do- 
skonalszy niź za pomocą wymiarów tarczy pozornóy słońca. 


Żebyśmy mogli odkryć figurę drogi ziemskićy około 
słońca, obserwnymy długości słońca w przeciągu roku i 
z punktu zp. S (fig. 58) prowadźmy linije, którychby odle- 
głości kątowe były równe biegowi dziennemu słońca w dłu- 
gości, linije te wyobrażać nam będą promienie widzenia, 
prowadzone dnia każdego do słońca. Rachuymy teraz po- 
dług obserwowanych wielkości pozornych słońca, odległość 
względną jego od ziemi, biorąc którąkolwiek za jedność. 

eżmy np: ża jedność odległość naymnieyszą. Ta- 

imy np: za tę jed llegt ymnieysza, Wy 
chowane tym sposobem odległości odetniymy z punktu § 
na linijach prowadzonych; a punkta D, C, Æ, F it.d. tak 
wskazane, oznaczą właśnie mieysca słońca na różną epo- 
kę; linija łącząca z sobą te punkta będzie drogą pozorną 
słońca. Linija ta jest ellipsą, w którey ogniska jest zie- 
mia, osią większą ellipsy jest „48, GH jest osią mniey- 
sza. Obserwacye dają, „4S=1. S8—1,034, średnia od- 

u - Ias , , 

„AS SB A= SB — AS ! 
legł. = =———— = 1,017, mimośrod ———— =o0,017. 


Chcąc ten mimośrod mieć wyrażony w częściach połowy 
osi większćy, biorąc ją za jedność, trzeba go podzielić przez 
. + 1: , 0,01 
1,017 1 mielibyśmy e 0,0165. 
i 1,017 

Punkt 4 nazywa się punktem przyziemnym (perigeć) 
B punktem odziemnym (apogeć); lecz uważając bieg rze- 
telny ziemi około słońca, punkia te nazywają się jeden 
przysłonecznym (perihelie) drugi odsłonecznym (aphelie). 
Zeby się przekonać czyli droga ziemska jest w rzeczy sa- 
méy ellipsą, weźmy jéy zrównanie: 


TAE 
p 1 -+ edoslv "OC (=) 
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gdzie v jest kąt, jaki czyni promień wodzący z odlegk £ 
punktu przy me AeA od słońca; i włóźmy w to z 
wnanie zaw wartości w] „GA z obserwacyi, a ac 1 


z wyciągnionemi z obserwacyi koo słońca. Na fig. 
ASV jest długością punktu przysłonecznego, którą nazwij 
my przez 4, OSX = dłngości słońca =à, 480 =a— pi 

Kąt 4 otrzymuje się szukając czasu kiedy odmian 
dzienne długości słońca są naywiększe, albo kiedy naş 
większa jest średnica słońca; długość słońca natenczas otrzy: 
mana, jest właśnie kątem 4 czyli długością punktu prz 
słonecznego. Tak więc mając v na każdą obserwacyą, mo 
żemy porównać wartości na ę rachowane z obserwow 
nemi. Z tego porównania znaydziemy różnice dosyć małe, 
które po części błędóm obserwacyi, po części niedokła= 
dnemu oznaczeniu ilości stałych, w zrownanie ellipsy 
wchodzących przypisać można; ta więc zgoda między ob- 
serwacyami i rachunkiem opartym na przypuszezeniu bie- 
gu elliptycznego ziemi w koło słońca, pokazuje że to przy- 
puszczenie jest prawdziwe, i to jest pióćrwsze prawo do- 
sirzeżone przez Keplera, że ziemia i wszystkie planety 
opisują w biegu swoim ellipsy, których spólnćm ogniskiem 
jest słońce. 

Jeżeli ułożymy sobie na kaźdy dzień dwie tablice, je- 
dnę dającą odniianę dzienną w długości a, a, a'.... dru- 
gą ba promień wodzący r, 7, r",.... znaydziemy Że mno- 
gość 7”.a zawsze jest laż sama, tojest r”.a=r".a=r".a'"=eto 
= statey = C, tak zp. biorąc przytoczone wyżźćy obserwa- 
cyc w miesiącu styczniu i lipcu mamy: 


rek W=ros "a=1,o6gf, a =4 
r'a=zl,o6g3, r"a'=(1,034) == 1,0692. 


Na fig. (59) niech mSm' będzie wycinek elliptyczny opi- 
2 
. END . ra 
sany w przeciągu dnia jednego, wycinek kołowy Sima =— 
D 
"M 
nazywając przez a kąt mSn, a przez r promień wodzą- 
cy ms. 
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Sm=r(1—a, gdzie e jest ilością bardzo małą. 
ra ar? 
wycinek psm = E (1 — «f = a (1— 2a a") 


Wycinek pSm= _ wycin. Smn.(1 —2a--4), 


psm —Smn=Smn (< — 2u) 


Różnica między odległością punktu przysłonecznego i od- 
słonecznego jest 0,054, zkąd na różnicę promieni wodzą- 
cych w dwóch dniach następnych, biorac jéy odmiane pro- 
poreyonalną czasowi, wypada zaledwo 0,00019=8. Stąd 
Smn (a — 22)==— Smn . 0,00038, ilość tak mała Że możemy 
] wziąść W.pSm'= W. Smn=_ wycinkowi elliptycznemu 
Simm’, jako środkującemu między dwóma wycinkami ko- 
łowemi. Stąd wypada, że wycinki elliptyczne opisane dnia 
każdego są sobie, co do powićrzchni, równe. Wreszcie je- 
żeli oznaczymy dokładnie powierzchnie wycinków ellipty- 
cznych opisywanych przez promień wodzący, znaydziemy 
z większą dokładnością, że powierzchnie te opisane w cza- 
sach równych są sobie równe. I to jest drugie pra- 
wo Keplera dostrzeżone, nie tylko w biegu ziemi ale i 
we wszystkich planetach wkoło słońca krążących, że Wy 
cinki elliptyczne opisywane przez promień wodzący są 
proporcyonalne czasóm na ich przebieżenie strawiony m. 
Trzecie prawo Keplera jest, że kwadraty z czasów pe- 
ryodycznych rozmaily: ` lanet, tak się mają do siebie jak 
trzecie potęgi ze średnich odległości od słońca tychże pla- 
net, jak to w teoryi planet widzieć będziemy. 


i i Sr Wa Ak: 
Zwównanie r'a=r"a daje -=-= Można więc z tego 
? Ya E 
zrównania rachować względne odłegłości słońca od ziemi, 
bez mierzenia pozornéy tarczy słońca; dosyć jest do tego 
j À A A AWIW. j 
znać odmianę dzienną w długości słońca w micyseach, na 
które promienie wodzące otrzymać chcemy. I tak bio- 
rąc za jedność odległość naymnieyszą, odległość naywięk- 
t 
sza wyrazi się przez 


APPIA SI 
R — 1,0354. 
Vu”.»7.13 
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Sposób ten otrzymywania odległości względnych jest pe 
nieyszy od sposobu, za pomocą wymiarów tarczy pozorne 
słońca: bo naprzód obserwacye długości słońca są we 
ności dokładnieysze, niż obserwacye tarczy słońca, 
wtóre, różnice biegu w długości są daleko większe 
różnice odpowiedne wielkości pozornych słońca. 


LI. Anomalia średnia, prawdziwa, i mimośrodkowa. IF yprowi 
dzenie zrównań: 19 między anomalią średnią i mimośrodk. 
wą. 2° między anomalią mimośrodkową.i promieniem wodzą 
cym. EP między anomalią prawdziwą a mimośrodkową, Š ze- 
regi dające anomalią prawdziwą i promień wodzący prze, 
funkcyą mimośradu i anomalii średnicy. 


haj jnż drogę jaką ziemia opisuje wkoło słońca, jakim 
że sposobem przyydziemy do oznaczenia mićysca słońca 
ma czas dany, czyli do nłożenia tablie słońca? tak up 
wiedząc że słońce było w punkcie odziemnym pićrwszeg 
lipca, jak znaleźć jego mieysce na koniec tego miesiąca, 

Podług drugiego prawa Keplera, powierzchnie wycin= 
ków elliptycznych są proporcyonalne czasóm; zagadnienie 
więc będzie rozwiązane, odcinając część ellipsy propor- 
cyonalną czasowi; ponieważ zaś ellipsa cała jest opisana 
w dniach 3653, prowadząc tedy OP (lig. 40) tak aby po- 
wierzchnia BOP była równa całćy powierzchni elipsy 


3 30 P 
rozmnożonóy przez 3651” otrzymamy położenie słońca na 
= 


koniec miesiąca lipca. Stąd się urodziło sławne zagadnie- 
nie, znane pod nazwiskiem zagadnienia Keplera, jak odciąć 
powićrzebnią ellipsy proporeyonalnie czasowi ? 

Niech P wyraża micysce rzetelne słońca, kąt BOP 
zowie się anomalią prawdziwą (anomalie vraiej. W ystaw- 
my teraz sobie w myśli słońce drugie kończące bieg swóy 
w tymże samym czasie co słońce prawdziwe, ale idące po 
kole BPA ruchem jednostaynym; oba te słońca znaydują 
Się razem w punkcie odziemnym B, skąd z różną szybko- 
ścią bieg swóy odbywają, ponieważ żaś słońce prawdzi- 
we w tém mieyscu ellipsy będąc nayodlegleysze od zie- 
mi, idzie biegiem powolnym, słońce umysłowe wyprzedzi 
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i znaydować się będzie w pankcie np. P; kąt. P'SB 
wie się azzomalią średnią (anomalie moyenne). Gdyby- 
r więc mogli wyrazić anomalią „prawdziwą przez fun- 
n anomalii średnićy, zagadnienie byłoby rozwiązane, 
bowiem anomalia średnia, będąc proporcyonalną czasowi, 
zawsze jest wiadoma, byleby tylko czas przechodu sřońca 
przez punkt odziemny był znany. Idzie więc 0 to jak zna- 
leśdź zrównanie między anomalią średnią i prawdziwą ? 
Kąt P'SB zowie się anomalią mimośrodkową (anomalie 
excentrique); kąt ten jest właśnie ilością wiążącą anomalią 
prawdziwą z anomalią średnią, jak to zaraz widzieć bę- 
dziemy. 
Niech ż oznacza czas na przebieżenie BP 
, 


T czas na przebicżenie całćy ellipsy, 
S.d=połowie osi większćy =a 


—08 _ 08 
"RSA = wa 


v=kąt. POB= anom. prawdz. 
u= P'SB = anom. mimośrodkowćy 
z = PSB = anom. średnićy. 
Podług drugiego prawa Keplera mamy 
ž _ pow.POB _pow.P'OB 
Z pow.ellipsy pow. koła 
t __ pow. P'OS+pow. P"SB 


© wj wa 
T KAA 
DE. [Ae 
ra 2 2 
' ra _ a. OSwstu+- au aewstu--a'u 
1 2 10.07 od (A 
Ir 


t, T = €Wstu-- u 


z=ni=ewstu--u.... (1) 


gdzie 


27 
q=n oznacza kąt przebieżony w jedności CZASU, 


to jest w jednym dniu lub w jednćy godzinie etc; £ znaw 
21 
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czy liczbę takowych jedności. Ilość więc zż jest te 
rosnący proporcyonalnie czasowi ż, jest Lo więc tem są 
kąt, którysmy nazwali anomalią średnią z. 


W tróykącie OPN ( 
(=0P=ON"+-PN*' 
==0N"'+-6.P'IV* 


=(e+ dost u)” -+ (1 — e”) wst' u 


p 


gdyż biorąc a=1 będzie RSL gdzie b= połowie 


osi mnieyszey, b= 1 — e. 
ę =e -+ 2e dostu -+ dostu -++ wst u —e' wstu 
= 1 + 2e dostu- e (1 — wst u) 
e = 1 +edostu. 
Porównaymy to wyrażenie na g ze zrównaniem 


1— e 


$—1— edosto 


(liczymy kąt v od punktu B) 


— é 
1- edostu= ————— 
JE = 1 —e dost v 
1—e —=(1--e dost. z)(1 —edost.1') 

==1 —edostv--edostu — e dost u dostv 


t e+ dostu 


dostee = = 
1—edostu 


Zrównanie dające anomalią prawdziwą przez funkcyą ano- 
malii mimośrodkowey. Zamieńmy to zrównanie na wygo- 
dnieysze do rozwiązania przez logarytmy 


F. 1—doste _ 1 —e(1 — dost u) 
sty l r= SS . 
. 1-pdoste 1<+efl -- dost z) 
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Dla otrzymania tedy v potrzeba ze zrównania (1) wycią- 

jąć u przez anojnakią znajomą zł, a potóm rozwiązać zró- 

wnanie (2). Promień zaś wodzący mieć inożeniy ze zró- 
wilania 

g=1-Fedostu..... (5) 

Zagadnienie więc jest rozwiązane, ale cheąc z tych zró- 

wnań otrzymać v ię przez funkcyą zł, trafiamy na ra- 

chunek długi i wyrażenie otrzymujemy przez szeregi (*). 


LII. Z danćy anomalii średnicy dochodzi się anomalia prawdzi- 
wa i promień wodzący, bez użycia szeregów. Przykłady. 


F . . s L+ , 
Zamiast szukania tych szeregów podazmy sposób roz- 
wiązania zagadnienia wprawdzie przez przybliżenie tylko, 


(7) Szeregi te są następujące: 


` 23 AE z kM 5 t 
A) y= nt fae Z SE a” vs nt 


fS pn E T ._ 1 
"LE? "ui" OE 
15 45 1 i j1o3 451 
— geai 5 || SSE S 6 
F iz" gz” +... a SB mio 7 | Wst ang 


12235 
gho 


1097 6 
-+ gło e5 wst Dnit... + 


eś wst Gnż -|-.... 
PE (Mecan cel. liv. IL p. 151). 


e" 
(8) 6=2-- — — odost ni— a dost znć 
3 - z 
p. 75.5: ($dostóni — Sdostne) 
1.2.23 . 
4 
m Ey Sáadostánt — 4,a2dostant } 
1.2.5.23) 
g5 4 5.4 
m. po M |. Pa OR 35dos 2 j 
1.2.3.1.2* | dostoni 5.5 dostóni+- r" 4 


(Mecan. çel. liv. II. p. 179) 


Kąty v i nf są rachowane od punktu przysłonecznego , jak to łatwo 
widziec można z wyrażenia na 6, czyniąc bowiem x¿ = o otszymujewy: 


€= 1 — e = odisglosci nswymunicyszey. 
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ale sposób daleko łatwieyszy i dający wypadek tak bli 
prawdy jak sami zechcemy. 

Poprowadźmy Pm równoległą do P*Z/. WW troykąc 
POS, czyniąc SOP =0, SPO=P' mamy: 


sty;(0+-7') _SP+0OS__1--e 
sty;(0—P) SP=0OS 1—e 


sty; (0 — P)— sty +(04-P) pe) .. . (a) 
Otrzymamy ztego zrównania 3(0—P'), gdyż BSP=0--P=Z, 


jest to anomalia średnia która jest znana. 
0=3(0+-P)+-3(0—P).... (b) 
Kąt ten można będzie wziąść za równy kątowi BSP" = 
anomalii mimośrodkowćy, opuszczając w piérwszém przy- 
bliżeniu kąt OPm=r 
t _ pow. PSB 
Z  pow.koła 
A że z praw ame 


t _pow.POB _ pow. P'OB 
T= pow. Ellip. pow. koła 


Stąd 
pow. ?"0B=pow.PSB 
pow. P'0S =pow.P'SP" i 
P'S.0M Ps.e'P 
—;> — AE — 
Łuk P"P'=OM=ewstI"SB =ewstO przez przybliżenie. 


mO= Łuk PP = yt PP asaan (c). 
Mając Om 'szukaymy kąta OP'm który nazwiymy przez r. 
Do tego znaydżmy pierwićy bok OP. 
wst.0P'S__ OS 
wst. OSP OP" 


ewstz 


W st(z—0) —0) 
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Om =OP'.wstr. wstr 441408] (d). 


UP 
Znaleziony kąt OP'm dodaymy do kąta SOP, a otrzy- 
mamy kąt P'SB poprawny. 

Jeśliby wartość na kat r wypadała dosyć wielka, wte- 
dy należałoby powtórzyć cały rachunek, używając już 
do niego anomalii mimośrodkowćy poprawnćy, i z tey szu- 
kając znowu OW, Om i kąta r. 

Otrzymawszy tym sposobem wartość na anomalią mi- 
mośrodkową u znaydziemy anomalią prawdziwą ze zró- 


l ==© 


1--€ 


dzący ze zrównania (5). 


wnania sty 4v = y . sty łu,... (2) a promień wo- 


Przykład I. Mając dany mimośrod drogi ziemskićy 
e=o,v16gi i średnią anomalią Z=nłi =50°, znaleśdź ano- 
malią środkową i prawdziwą. 


OF stygó6? 03... 2 2 2 2 - -. 9,4280525 
l. (1 —e)= (03509) ...... 9.9925933 
dopełn./.(1-+ e=1,016g1) s.a.. 9.9927218 
4styą(0—7)z=.. ..... 9,4135676 


=L sty (14°. 31.32) 
b)... (0 — P) = 14°. By. 22" 
3(0+.P') = 159. o. o” 
O = 29”. SE, 22" 
c)... log. wst (29°. 31. 227) = 9,6926458 
l. e= l (0,01691) = 8,2281456 
z 7,9207874. . =log. OM w czę.pr. 
log.R=/(tuku=promien:)= 5,5144251 
ŁOM w sekundach —=3,2352125 = log. 1718',7 
OM = PP = 28. 5877 
Om = 28'. 58',7 — wst(28'. 387,7) 
Wartość na Om stąd wyciągniona nie wynosi połowy se- 
kundy, i opuszczoną bydź może. Kąt więc SOP znale- 
ziony wyżćy =2g7.31.22" niepotrzehuje źadnćy poprawki, 
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Zr. 2) Dadua sty (140. 45. 4a') = 9,4207050 


3 log. G— e)=4 l. 0,98509 SZAN AG 
adopeł.fL.(1-Le) = 3 44% 1,006gi7. .... 4,9963608 
OEEO ADe e eu ge g = 9,4154225 

= l. sty(14.351'.28 


Anomalia prawdziwa = v = 29°. 2. 56". 
2 


Anomalia średuia = z= o°. o. o. 
z =0°. 07. 4. 
Różnica ta między z i v czyli między anomalią średnią 
prawdziwą nazywa się zrównaniem środka (Equation d 
centre). 
Przykład II. Mając dany mimośrod drogi Pallady 
== 0,259 i średnią anomalią = 459, znaleśdź anomalią środ- 
kową, i prawdziwą. 


a) s l ety (239. 00) ws ża 9,6172245 

E L E EEE 98698182 
dopet /- 1209 ne > + ag - 9,8999745 

Lstyz (0—P)=... 9,4870168 = L sty. 139.40. 3" 5 
b)... 1 (0 — P’). mag. 420009 

3 (0 4 P == 221 O 


O =56°. 12', 5',3 V5 = przybl. wart. P'S B. 


c)... d. wst (56°. 12. 5,5) - + + -e . 9,7715071 
DA Aa 0 o O N. - 9,4152998 
l. (R' = prom. w sekund.) . . = 5,5144251 


4. OM w sekund.) . . . 4,4990520 =/. 51552,4 


OM = 31552" 4 = PP. 
log. wst 31552", . . ... . . 9,1829067 ... w część, prom. 
© LSB. APP 5,3144251 
Let L P . 4,4975318 = 1. 31429. 
dak ÆRi= ... 515534 


wst PP = Jm — Sii: 29. 


Om =  120,t. 
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d) „wst PSO—l.wst459 =.. 9,8494850 
koe +6 «59... 9,4152998 
Lwst.OP'S=l.wst.(89.47'.56',7)= 9,1843968 
` 0,0781880 = lL.OP' w czę. pr. 
5,5144251 
5,5926151 =L0P W sekun. 
l Om=l.125,4 . . . © . 2,09g15152 
TOR a a a aee s 5.5926151 N 
6,6987021 =7. wst OP'm. 
OPm =1.43',1 
SOP —369. 12. 5%5 
OPm = r. ADR 


u = 56°. 13. 46',4 = P'SB ... anom. mimośrod. popr. 


roje. 1. stymió% 6. 557,2 ="9,5147282 
locje 4 . -.. 4,9549091 
4 dopełn. £. 1,259. . - 4,9499871 


u: sty == 9,5996244 = L. sty (149.5.19') 


v= anom. prawd. 280.10. 58", 
Mając anomalia srodkową i prawdziwą możemy otrzymać 
promień wodzący ze zrównania 
e= 1-4 e dost. u.,.., (5) 
1—7 
albo ze zrównania: ę=——— - —, 
. 1 —edostv 
W naszym przykładzie mamy 
l. dost u = l. dost 569.15. 46" 4 = 9.9006881 
ISEEZIĄOSESOW o dBi aaaa 9,4152998 
l edostu®. ..... 9:5199879 = l. 0,20892. 
e = 1 -+ 0,20892 = 1,20892 


Zadanie odwrótne, to jest jak z anomalii prawdziwéy wy- 
naleśdź średnią, łatwe jest bardzo do rozwiązania. Ze zró- 
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wnania (2) wynaleziona anomalia mimośrodkowa wkład 
się w zrów. (1), i otrzymuje się anomalia średnia, ale roz 
wiązanie tego zadania, rzadkiego jest w Astronomii użycią 


LIIL Zrównanie naywiększe śradka kiedy przypada? TPypro- 
wadzone wzory na wynalezienie anomalii prawdziwćty i pros 
mienia wodzącego, w których anomalie liczyły się od punktu 
odsłonecznego, zamieniają się na inne w ktorychza zero ano 
malii uważa się punkt przystoneczny . 


Różnica naywiększa między anomalią prawdziwą i średnią 

zowie się naywiększćm zrównaniem środka (la plus grande 
ćgnation du centre), która jest wtenczas, kiedy ciało P 
(fig. 40) ma szybkość kątową średnią; wystawmy bowiem 
punkt ?” idący w koło środka ŚS biegiem jednostaynym, 
tak jednak, iż zacząwszy razem z ciałem P bieg od linii 
„AB, razem z niem zuowu do tóyże samćy przychodzi li- 
nii. Na początku biegu ciało P idąc od punktu B bie- 
giem kątowym naymnieyszyin, musi zostać się od punktu 
JP', dnia drugiego opisuje kąt nieco większy ale jeszcze 
mnieyszy od kąta opisanego przez P’, po upłynieniu więc 
pewnćy liczby dni odległość kątowa punktu P od linii 
SB będzie większa niż odległość punktu 7”; różnica ta 
coraz rosnąć będzie aż póki szybkość kątowa P nie sta- 
nie się równą szybkości ciała Z”, czyli szybkości średniey; 
w tym dniu juź bieg względny kątowy ciała 2 i Z" jest 
zero, przeszedłszy ten punkt giało P zaczyna mieć szyb- 
kość kątową większą niź śrecsią; i zbliżać się będzie do 
JP', tak że razem przyydą do linii 40. Moment więe gdy 
ciało P idzie biegiem srednim jest właśnie chwilą kiedy 
zrównanie środka jest naywiększe. Ponieważ zrównanie 
środka jestto różnica między biegiem po kole i po ellipsie, 
zależy więc zupełnie od wielkości mimośrodu, Wypro- 
wadzimy wkrótce wzory dające nam związek między mi- 
mosrodem i naywiększóm zrównaniem środka. 

W zrawnaniach (1) (2) i (5) uważaliśmy anomalie ra- 
chowane od punktu odsłonecznego ; jeżeli je chcemy 
rachować od punktu przysłonecznego, jak to teraz jest 
źwyczay , dla tego, aby początek anomalii był tenże sam, 


poe a 


4 
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dla komet jak i dla planet, dosyé w zrównaniach Q (2) 
10) położyć 180” +7ż za nt, 180-Fu za u, 180--vp za 
m.a zrównania te zamienią się na następujące 


(a)... ni =u — e wstu, ORRE oy 


T 
dostyzvz=(/ ike dostyzu 
(2)... styzo==|/ ite styłu 


; /1-ke 


styżu 
1—e Y2 


albo sty; (0 — = 


gdzie © znaczy długość prawdziwą słońca, / długość pun- 
ktu przysłonecznego. 

Formuły (1) (2) i (3) rozwinione ma szeregi dają nam 
sposób wynalezienia promienia wodzącego, i długości słoń- 
ca prawdziwćy, jeżeli znamy anomalią średnią zż. Ale do 
tego potrzeba nam znać położenie punktu przysłoneczne- 
go lub odsłonecznego , i mimośród e. Zastanówmy się 
więc nad sposobami dokładnego oznaczenia tych ważnych 
elementów drogi ziemskiey. i 


LIV. Odmiana w położeniu punktu przysłonecznego. Rok ano- 
malistyczny.' Sposób Lakailla oznaczenia dokładnie położe- 
nia punktów przysłonecznego i odstonecznego. Przykład. Epo- 
ka kiedy oś ellipsy zien © '* była pionowa do linii punktów 
równonocnych i kiedy się nią zgadzała. Odmiana długo- 
ści por roku z przyczyny odmiany w położeniu, osi wielkićy 
ellipsy co do linii puńktów rówńo-noenych. 


Ponieważ tarcza pozorna słońca naywiększa jest wten- 
czas, kiedy ziemia znayduje się w punkcie odsłonecznym, 
jeśli tedy za pomocą narzędzi mierząc tę tarczę znaydzie- 
my czas kiedy tarcza pozorna słońca jest naymnieysza, 
długość słońca natenczas rachowana, jest właśnie długo- 
ścią punktu odsłonecznego. Nadto ponieważ bieg słońca 
w długości naymnieyszy jest av punkcie qdsłonecznym, a 
naywiększy w punkcie przysłonecznym, to nam daje spo- 

j 22 
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sób dokładuićy oznaczenia tych punktów, dla tego, ź 
miany w długości słońca różnią się bardzićy od sieb 
wielkości pozorne słońca. 

Porównaymy z sobą dłagości punktu odsłonecznego 
serwowane w różnych SZadach: y 

Długość punktu odsłon. obserwowana przez Walt 
w Nurembergn w 1496 . . . « « « « «. ... 3*. 59. BOJ 


przez SENAO 154g). - 4. . | 14. ... 5. 8. Ą 


Jieg punktu odan. *r przec. 253 lat ....4'. 


Stąd średni bieg w długości punktu odsłonecznego wypa 
da 1.6. na rok jeden. Podług jednak obserwacyy bi 
landa bieg ten wynosi tylko 1'2. Odtrąciwszy bieg roczny 
„nnktów równonocnych 50,1 pozostaje na bieg wierz 
chołków ellipsy ziemskićy 11,9 od zachodu na wschód 
Podług nowszych obserwacyy bieg ten jest tylko 11,8 
na rok. 
Słońce więc potrzebuje więcóy czasu do powrólu do 
punktu przysłonecznego lub odsłonerznego, niżeli do przyy- 
ścia znowu do punktów równonocnych. (zas powrotu 
słońca do tegoż samego położenia co do osi większćy el- 
lipsy, zowie się rokiem anomalistycznym (aunće anomali- 
slique), ponieważ słońce wtenczas powraca razem do tóy- 
Że samćy anomalii. Nazwawśzy trwałość tego roku przez 
R będziemy mieć 
560° --0'. 117,8 365 
e r G >).5 
= 565. 65, 13, 587,8 
Dokładnieyszy sposób a A położenia osi wielkićy 
drogi zieniskićy jest następujący. Niech na (lig 41) pan- 
kta SiS wyrażają mićysca słońca 0 180° odległe. #Gzas ua 
przebieżenie SArS będzie mnmieyszy niź czas na prze- 
bieżenie S'BRS, ponieważ powierzehnia S4r$ <S'5 RS; 
każda bowiem linija prowadzona przez ognisko ellinsy, 
dzieli ellipsę na dwie połowy nierówne, wyjąwszy oś 
wielką ellipsy £B. Jeśli więc porównywamy obserwa- 
cye długości słońca w punktach Bi 4, kiedy różnica 
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180° -4 51", przeciąg czasu między obserwacya- 
winien bydź równy 37, i jeżeli ta równość iniey- 
je ma, jest to dowodem, że obserwacye słońca nie by- 
rohione doskonale w punktaóh Ai.B; idzie więc 0 to 
k z obserwacyy blizkich punktów <4 i B wyciągnąć 
czas kiedy się słońce znaydowało w tych punktach, a stąd 
długość tychże punktów otrzymać. 


f Czas od S$ do S'= czasowi od Sdo 4+ 
+ czas od „4 do B — czasod Ś' do 3 

Czas od 4 do B— czas od S do S= 
= czas od S'do B— czas od S$ do 4. 


3 R—s= czas od Ś” do B— czasod Sdo -4...... (a) 


gdzie « znaczy czas między dwiema obserwacyami w pun- 
E kach SAs. 98 prawa Keplera 


Pow. SEA 
Pow. SEB 


EA _ , szybkość kątową przy B 
m zb kąt. przy W 


Czasod S do L= czas od S do BX —— 


gdzie ¿= czas od S do B. 

Bierzemy tu wycinki SEA i SEB dla mąłości, za wy- 
cinki kołowe należące do promieni „4£ i BE. Podsta- 
wując znalezioną wartość na czas od S$ do Æ przez f.(t) 
w zrównaniu (2) otrzymamy zrównanie w któróm jedno £ 
będzie nie znanćm, gdyż chyżości kątowe przez obserwa- 
cye mogą bydź znane. 


l t=(!R—ao) 


v =w 

nazywając przez p i v chyźżosci kątowe przy 4 i B. 
Przykład. 1745 grud. 50 o 08.3™. 7". dł. sł. = 278°. 29. 127,5. 
EMEICZEDW.30 008,80" .... . „ 980 50, o. 
T Danen 

7 

W tym przeciągu czasu punkt 8 oddalił się od zero Y' na 
51. Chego więc znaleśdź czas kiedy różnica w położe-' 
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niu słońca na ekliptyce co do osi większćy ellipsy 
=180", należy zmnieyszyć 21. 49.0 51", i szukać w jaki 
czasie słońce pozostałą resztę minut przebiega. zas t 
odciągniony od czasu obserwacyi 1744 roku, da mome 
szukany. | 
Bieg dzienny słońca 5o czerwca —=57)12". 
24€ Hr P= 
57. 
Stąd wypada, że we dwóch obserwaryach 5o grudnia 1745 
w. 0 09.35.97 i 29 czerwca 1744r. © 158. 6'. 47", słońę 
znaydowało się na jedney linii prostćy, przechodzącóy 
przez ognisko ellipsy, czyli różnica w długości słońca by- 
ła naówczas 180°. œ. 51. zas przedzielający ten feno- 
men jest 182%. 156.3. 40=a. 
2 R=1820. 158, 7. o" 
«=182. 155. 3'. 40” 


= 85, 56. 


4} R—a=5: 20" 
PAE baa ; OWEN e e 
t=5'. 20X 61 12)—(7 wo 6-30 Ja = 51.0. 


jest to czas od S' do B, który dodany do obserwacyi w pun- 
kcie S' 29 czerwca, da czas kiedy słońce było w pun- 
kcie B. Czas ten jest 29 czerwca o 157.57 47". WWyna- 
leśdź potrzeba teraz długość słońca na ten moment. 


Długość © czerwca .......,..30..,0%.3. 0'...989.51.17,5 


Czas przech. © przez punki P...29... 15.57.47" | 


5” 


różnica...858.5,1 
8'.5'.13'(57.12" 
| 24h z” 
Długość punktu .8 =(987. 51. 1',59)—19.16'=g8.31'. 45,5. 
= Długości punktu odsłonecznego. 


ah, 59. 12 528%. 5, 15"; 19.16. 


Sposób tu wyłożony oznaczenia punktu odsłonecznego jest 
Lacailla. W tablicach Delambra długość punktu przysło- 
fecznego 
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na rok 1750 jest nso u Sio -o CEEE 2780. żę”, 23" 
1800 e « ++ +» e + « + a + EEE 29. 3 
1810.. ses 2 2 2 + » » » e 239, Jig, 22. 


Stąd odmiana roczna w długości tego punktu wypada 617,9. 
"Mając znane położenie punktu przysłonecznego na pe- 
wną epokę, i odmianę jego roczną, łatwo jest znaleśdź po- 
łożenie osi ellipsy na jakąkolwiek inną epokę. Gdyby- 
śmy chcieli wiedzieć, kiedy oś ellipsy była pionową do 
linii punktów równonocnych, szukalibyśmy czasu, kiedy 
długość punktu przysłonecznego była= 270°. 
w 1750 r. Długość punktu przysłon. = 278°. 39. 28" 
(e P + Ą n 
225728 500 lat 
Czas więc ten był w 1250 roku. Szukaymy czasu kiedy 
oś ellipsy schodziła się z liniją punktów równonoenych 
98°. Sy. 28" 


Fp aR lat. 


Na lat więc blizko 4,000 przed erą chrześcijańską linija 
punktów równonocnych była razem osią wielką drogi ziem- 
skiey. 

Odmienne coraz położenie osi wielkiey ellipsy z liniją 
punktów równonocnych jest przyezyną coraz odmienney 
długości por roku. Na (fig. 42) punkta Z i Z oznaczają 
przesilenia letnie i zimowe, 77 i Z porównania wiosenne 
i jesienne. WW 1250 roku wierzchołek ellipsy B padał na 
Z i czas od porównania jesiennego do przesilenia zimo- 
wego był równy czasowi od przesilenia zimowego do po- 
równania wiosennego; po rokn 1250 punkt B zaczął się 
oddalać od Z i w 1800 kąt BEZ był=9°. 29.3". Tym 
sposobem punkta drogi ziemskiey gdzie ziemia bliżey bę- 
dac słońca ma bieg chyźszy, przeszły w porę roku zimo- 
wą między Z i FV, w porę zaś jesienną między Z i Z 
wszedł z kolei łuk ellipsy, gdzie ziemia ma bieg powol- 
nieyszy, a stąd dzisiay |trwałość jesieni jest nieco wię- 
ksza niż trwałość zimy. 
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LV. JFyrażenie mimośrodu ellipsy drogi ziemskiey przez fu 
koya naywiększego zrównania środka. Odmiana wiekosy 
wielkosci mimeśrodu. 


Oznaczyliśmy mimośrod ellipsy ziemskicy obserwują. 
wielkości pozorne słońca w punktach naywiększey i nay 
mnieyszey jego od ziemi odległości, ale że odmiany te mi 
są znaczne, mimośród tym sposobem wyprowadzony mo 
Że mie bydź dokładnym. Zrównanie środka daje nam do 
kładnieyszy sposób oznaczenia tego elementu. 

Mówiliśmy że zrównanie środka naywiększe jest wten 
czas kiedy bieg słońca Ww długości staje się średnim. Na 
(Fig. 43) kąt pES=pES niech wyraża naywiększe zró- 
wnanie środka, które dla symetryczney figury ellipsy, tey- 
że jest wielkości z obu stron linii 4B. Ponieważ od 
punktu 4 słońce prawdziwe idzie biegiem chyźszym jak 
słońce średnie, w czasie więc naywiększego zrównania 
środka odległość kątowa słońca prawdziwego p ip od 
linii ÆA, większa będzie jak słońca średniego m i m. 
Obserwnymy długość słońca pŁY i pEY, ich różnica 
da nam kąt p&p. Kąt SES=mCm, jest to bieg średni 
słońca w długości w czasie upłynionym między obserwa- 
cyami 

SES —pEp ==2Z 
gdzie Z wyraża naywiększe zrównanie środka. WWypro- 
wadźmy teraz związek między zrównaniem naywiększem 
środka i mimośrodem e. Niech ę wyraża promień wo- 
dzący słońca, wycinek elliptyczny opisany w małym prze- 
ciągu czasu Ź przez promień ę, będzie (2, gdzie Æ zna- 
czy mały kąt przez promień ę przebieżony 


e EAE—t:T 2Pt 
" z =t: 2 E= ayy 
4. -6 
P wyraża powierzchnią całą ellipsy, 7' czas na jéy prze- 
bicżenie łożony. 
Kładąc P=zsadyi—e' otrzymujemy 
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orayi — o 
PEESZAa> | 
b ę7 = ; i 


n P P- > 8 E " ł 
jeg kątowy słońca idącego AL. średnią vy przecią- 
en czasu £ wyraża się przez MM==2m. -7 
o 

. 
"Ponieważ w czasie naywiększego zrównania środka , bieg 
kątowy praw dziwy E=K=hiegowi średniemu; stąd. 


t ora l—e 


==" A 


Dy 27 
T ę 
ę=a(1—e')I 


Jest lo wyrażenie promienia wodzącógo słońca w czasie, 
kiedy zrównanie środka jest naywiększe. Ponieważ w to 


wyrażenie ż niewchodzi, możemy więc w szukanin elli- 
a 


E-a A Iw . 5 5 
ptycznego wycinka —— uważać ż za nioskończenie małe, 
wariość na g pozoslaje taż sama; warlość więc ta nie jest 
tylko przybliżoną do prawdy, ale jest wartością zupeł- 
nie prawdziwą. 

k “DANIA ns IESUNOW Bi e 
Zrówna ellipsy biegunowe przez funkcyą v i fun- 
kcyą u są: 

a(1—e') 

= ———— —=(1—edostz)a 
s 1-+edosiv = ) 


(iż 
1+- edo = Bf —ćJą 


NI 


g 
1—edlostu==—=(1—e'); 
a 


fi — (1 — e) 3} 


dostr = — 


1—(1—€'): 
dorda 2 —H—<P4, 
e ` 
Rozwijając te wyrażenia na szeregi, widzimy naprzód że 
mimośrod e znaydować się będzie w licznikach wszyst- 
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kich wyrazów , stąd dosty, i dostu, są ilości bardzo m 
łe, powtóre dostę jest odjemna, a dostu dodatna. Ucz 
my więc 


r 


v =90° -+v u=90° —uw 


1—(1—e)5 
Pot a — 008 


e 
24 1 
1—(1—e 
dostu = wst u = kuet 


Rozwińmy te wyrażenia opuszczając potęgi ilości e wyż- 
sze nad trzecią, otrzymamy : 


3 


3 5 1 
wstw = —-6-|-z—865,  Wstu = -epe 
"R "6: nET 
t ( , 1 + 
v=R (wst wst" v etc 


LA , 1 £ 
u= R {| wstu-- g ystu -- ete) 


ER ope Aalan opan 
U =R f etze + 6 se |=RlZ 2-787 } 
; 1 5 kd WG =: 1 37 j 
w=R fetges | 5. gże l= Rfg etze 
R znaczy liczbę sekund zawartą w promieniu koła. Zró- 
wnanie naywiększe środka wyraża się przez 
Z=v—nt=v—u--ewstu=v --u--edostu. 


Gdzie dost w wyrażona jest w częściach promienia wzię- 
tego za jedność, chcąc ją mieć w sekundach łuku tak jak 
są w iu, należy ją przemnożyć przez R. 


Z=v pu -|- Re. dost.u. 
=v pu +- Jte—2fte wst zu 


l <I> ge 
wstąn==3 Wst = 4 te e+ 33 és gdzie łuk u jestbardzo mały. 


ROZDZIAŁ IX? 177 


Z ; 

L= l'c ne H s et 

R +38 
PRZ 
"ED * 5604 


Kładąc w drugićy stronie zrównania za e3 wartość jego 
przybliżoną (72) otrzymujemy : 


Takie jest wyrażenie dające nam mimośród przez funkcyą 
naywiększego zrównania środka. 

Anomalią średnią odpowiadającą naywiększemu zrówna= 
niu środka otrzymamy uważając, że Z=rv—nt, stąd 


nt =v— Z =go"--v—2Z 


=goo+ R] e+ aye} afeti o 


Wyrażenie na e przez f(Z') da wartość mimośrodu, je- 
żeli zrównanie naywiększe środka dobrze jest znane. Je- 
żeli obserwacya słońca nie była zupełnie wzięta w cza- 
sie naywiększego zrównania środka, wtenczas mając zna- 
ny bieg słońca w długości, można wyrachować tę popraw- 
kę na czas naywiększego zrównania, czas zaś tego feno- 
menu da nam zrównanie 
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gdzie wprawdzie wchodzi e, ale do rozwiązania tego 
wnania możemy użyć wartości na e przybliżoney ty] 
naprzykład tey jaką nam daje porównanie naymnieys 
i naywiększćy pozorney tarczy słońca. Jeżeli che 
mieć zrównanie środka na każdy moment, łatwo go otrz 
mujemy z szeregu (44) albowiem 


1 
Z=v—nt= fae Firs e3 -jee $ wsta ete. 
Porównaymy teraz z sobą wielkości naywiększego zrówn 


nia środka i mimośrodu ellipsy ziemskićy, oznaczonych z 
zrównania ,£) w czasach od siebie odległych. 


WY 1950... „".. 27—=10.55.50,5 M... . e=o,o1688$ 
NOCORANE e * + «1. 55.268. .» - e =o,oiG6ygj] 
9.7 0,00''023, 


Stąd zmnieyszenie się zrównania środka wypada 19,4 na 
lat sto, zmnieysżenie się odpowiedne mimośrodu = 0,00046 
biorąc połowę osi większéy = 1. Delambre w swych ta- 


blicach czyni na rok 1810 
Z=1*.50.26', odmianę zaś wiekową = 17",2 


Wziąwszy wiekowe zmnieyszanie się mimośrodu =0,00042 
otrzymujemy na tę ilość 1416 mil francuz. (lieues), na 
odległość średnią ziemi od słońca = 34000000 mil fran.; 
stąd zmnieyszanie się roczne mimośrodu wypada mil 
fran. 14. 

Gdyby to zmnieyszanie się mimośrodu szło ciągle, el- 
lipsa ziemska zamieniłaby się nakoniec na koło. Ale ra- 
chunek pokazuje, źe to zmnieyszanie się jest peryodyczne 
i Że doszedlszy do pewnego stopnia małości, miniośrod po- 
większać się zacznie; peryod jednak téy odmiany nie jest 
znajomy. 


d 
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LVI. Tablice słońca dające długość średnią słońca, długość pun- 
; ku przyslonecznego i zrównanie środka na czas dary. Przy. 
kład rachunhu mieysca słońca z takowych tablic. Mieysce 
słońca tak otrzymane nie zgadza się zupelnie m dobremi ob- 
serwacyami, ziemia więc nie idzie doskonale po ellipsie pos 

; 


dlug praw Keplera. 


Mając znane położenie osi ellipsy ziemskiey i jóy mi- 
miśrod, możemy znalesdź mićysce słońca na czas dany i 
ułożyć tablice słońca. Chcąc bowiem znałeśdź mićysce 
słońca na czas dany, rachowalibyśmy naprzód jego aunoma- 
lią średnią na ten czas, co latwo wykonamy, jeżeli znamy 
czas przóyścia słońca przez punkt przysłoneczny; mno- 
Żąc bowiem czas upłyniony między tém przéyściem a cza- 
sem danym przez z, tojest przez bieg średni słońca, otrzy- 
mujemy zé czyli anoinalią średnią. Szeregi polóm <4 i B 
($ 51) dałyby nam anomalią prawdziwą i promień wodzący. 
Stąd mając długość punktu przysłonecznego otrzymamy 
długość prawdziwą słońca. Ale Astronomowie chcąc oszczę- 
dzić pracy rozwiązywania szeregów, ułożyli tablice z któ- 
rych sposobem bardzo łatwym mieysce słońca na czas da- 
ny znalezione bydź może. 


Kładniemy tu niektóre wyjątki z tablic Delambra, 


Z TABLICY LHi. 
Dlugość średnia © 1° sty-jDlugość punktu przystone 


Lata. É A j 
cznia o północy w Paryżu.|cznego 1° stycz. o pólnocy. 
1513. g. 10%. 14. 424. gi 9%: 


1814. gt 103,9 ow 2278: g 
1815. gs" fox 46, * 3,1. g*,9. ŚR 
1816. DBA WO 101. *45,5. 9 
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ZJOPABLIGCY IV. 


Bieg na dni miesiąca sierpnia. 


L a 0 a 4 a, 
Długość średnia ©. Długość punktu przy 


Zwy- | Przyby- słonecznego. 
cznyne | szowe. | 


don i. 

7 6. p NEYBĘ TWG0: |. ...-. 1. S7W 
8. Ta Kare at E 84,5. |...... » PSZ 
9. 8 PENSOHYO |1...... 1379 


Z SBAKBL LGYZ X. 
z słońca na godziny, minuty i sekundy. 


218 ZAB 51,448] 52. 
22. a 12,6] 55. 
25. 56. 60250 54. 


ZA BALICY XM. 


Zrównanie środka na rok 1810. 


Anomalie średnie, | Zrówn. środka (* „Różnice. | o nh 
WLEKOWAŁ 
98. 170.1 50k JJARB8. 5a. g"”,g.| 15,8. |—107,1 
geja 40. |M..28. 49. 52,) PZ: 10,10. 
7: 7. o. |11. 28. 49. 56,2| 10,19. ' 


Daymy że chcemy mieć położenie słońca na dzień 8 
sierpnia 1816 roku na 22%. 54. 26" czasu śred. cywil. 
w Paryżu. 'Tablica III daje nam długość słońca i pun- 
ktu przysłonecznego na początek każdego roku. 


(*) Tu dodać należy, że każde zrównanie srodka w tablicach 
Delambra, z których tu wyciąg robimy, zmnieyszone jest o 43”, 
Żeby przez to odmianę z przyczyny działania planet nozynić 
zawsze ilością dodatną. 


í ROZDZIAŁ rx. W 
Tab. II... Długość © 1° stycznia 1816. . g` 92.51. 43',5 
Tab. IV. sierpnia B oia anann a N 32,6 

arte eE nT a O G 

R. D4 opoe o E a a a a e T E 

i 20. . « « + « 146 2 « 2 1 6 + + o n n JENA 

d - Długość śred. © na czas dany.. 4s 179.18, 427,9 
Tab. JIL... Długość punktu przysł. 1816.. 9% g9. 45'. 34”,o 
Mab- IV. sierpnia 8. .. sh « «: 2222121: 2 11. TE 


Długość punktu przysł. na czas dany. g*. 9°. 40. 11,5 


. 


Odciągając tę długość od długości słońca otrzymuje się 

kach z . m s 
Anómalia średnia ©', . . . . . 7*.79.32.351,6=7 .77. S00IĄ 
Mając znaną anomalią średnią słońca wyciągniemy z tabli- 
cy XII zrównanie środka. 


RZA das». „7. . „ 13. 28% 50. 7,93 
Odmiana wdekowa. e -i sge «a s - » « . 040. 


Zrównanie środka na czas dany . . > = 11. 28%. 50. 4,6, 
MuUCOSCYSKEWn słomca. .. . . t... = 4. 17. 10. 4259. 


45, 160. 8. 47,5. 


Długość słońca prawdziwa, ...... 


l 


Długość słońca tak otrzymana, jestto długość rachowana 
od porównania wiosennego sredniego, to jest niepopra- 
wionego co do kołysania się osi ziemskićy; jeżeli wypa- 
dek poprawiony, z tego względu i powiększony o 45" od- 
jęte od zrównania środka, porównamy z długością słońca 
wyciągninną z obserwacyi na tęż samę godzinę, minutę i 
sekundę, znaydziemy różnieę kilkudziesięciu sekund. 
Ziemia tedy nie idzie po ellipsie doskonale podług 
praw Keplera; rachując bowiem mieysce słońca podług 
tych praw, otrzymujemy je nieco błędne. Zastanówmy się 
nad przyczyną i sposobami poprawy takowego błędu. 
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r 4 5 p Sia 2 > 5 
LVII. Przyczyna yéy znalezioney różnicy między położe 
słońca obserwowanem, a wyciąanionem z tablic. Siła ci 

kości uważana jako przyczyna biegu ziemi około slońca, 
przedzania punktów równonocnych , holysania się osi zier 
skicy, i innych odmian w biegu ziemi dostrzeganych. 


Newton wziąwszy pod uwagę prawa biegów ciał nie 
bieskich wkoło słońca przez Keplera odkryte, zadał so 
bie to pytanie: jakie bydź musi prawo działania siły słoń 
ca, mocą którćy ciała rzucone w przestrzeń bieg swóy 
w koło niego podług praw Keplera odbywać powinny 
Rachunek zastosowany do praw mechaniki pokazał mu, że 
siła ta, którą, siłą, ciążenia nazwał, działać musi w stosun 
odwrotnym kwadratow odleglosci. I na odwrót szukają 
biegu planet poddanych sile ciążenia, znalazł, że ten bieg 
nie inny bydź mnsi jak tylko podług praw Keplera. Zie- 
mia rzucona w przestrzeń siłą nieprzechodzącą przez jóy 
środek ma bieg podwóyny, jeden bieg dzicony w koło 
swojćy osi, drugi bicg roczny wkoło słońca. VWystawmy 
sobie na (fig. 59) słońce $ i ziemię mającą w punkcie B 
kierunek rzutu pionowy do 4B. Ziemia będące uległa 
sile rzutu i sile ciężkości wywieranćy przez słońce, opi- 
sywać będzie cllipsę w którćy ognisku znayduje się słońce. 
Wyobraźmy wa przedłużeniu linii 48 w punkcie np, 
S' drugie ciało tóyże massy co słońce i w tćyże od ziemi 
będąc e odległości. Siły wtenczas ciał Si S' zniszczą się, 
i ziemia nie będzie opisywała ellipsy, ale póydzie w kie- 
runku prostym pionowym do linii 48. Lecz jeżeli ciało 
S' będzie massy daleko mnieyszćy niż słońce, albo odle- 
głość jego od ziemi będzie znacznie większa niź odległość 
słońca, naówczas ziemia nie będzie opisywać ellipsy do- 
skonałóy, ale opisze liniją krzywą obróconą wklęstością 
do słońca, będącą lub nie, na jednóy płaszczyznie, podług 
tego, jak kierunek rzutu i linija SS' leżą na jednóy lub na 
różnych płaszczyznach, i tym hardziey zbliżającą się do 
doskonałćy ellipsy, im ciało S' jest mnieysze, a jego od- 
ległość większa. Gdyby tedy w przestrzeni świata nie 
było więcey ciał jak słońce i jeden planeta, planeta ten 


» 
3 
i 
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AM koto słońca doskonale po jednóyże płaszczy- 
zmie opisując ellipsę, parabolę lub hyperbolę, co zależy 
dd szybkości i odległości planety od słońca na początku 
ruchu. WY układzie słonecznym oprócz ziemi znaydują się 
jeszcze inne planety, które podobnie jak ziemia bieg swóy 
wkoło słońca odbywają. Działanie tych ciał na ziemię 
musi robić odmiany w jćy biegu, które się nazywają przem 
szkodami (perturbations). Gdyby te ciała były bardzo bli- 
-skie ziemi, albo gdyby ich massa była znaczia , odmiany 
w biegu ziemi byłyby tak wielkie, iĉ prawa Keplera nie 
mogłyby weale służyć do oznaczenia jéy mieysca. Ale 
ponieważ massa słońca jest daleko większa, aniżeli massa 
wszystkich planet, ponieważ znakcmitsze planety są w wiel- 
kićy od ziemi odległości, a massa xiężyca, który będąc pla- 
netą naybliższym ziem, ma na jóy hieg wpływ ztego wzglę- 
du maywiększy, jest bardzo mała; dla tego uważać moźe- 
my ziemię jako opisujązą doskonałą ellipsę, i w tém przy- 
puszczeniu nżywać tablic z praw Keplera wywiedzionych 
na znalezienie mieysca ziemi, które to mieysce poprawić 
potém należy ilością, z działania planet na ziemię wypa- 
dającą. Tu zachodzi sławne zagadnienie (problema trinm 
corporum): jak mając dwa ciała w koło słońca krążące, wy- 
naleśdź odmiany biegu, wypadające z wzajemnego na sie- 
bie tych planet działania. Uwaga trzech ciał tylko jest 
dostateczna, wyprowadziwszy bowiem formułę dającą od- 
mianę w położeniu ziemi wynikłą z działania planety, do= 
syć jest w tćy formule podstawić zamiast massy i odle- 
głości tego planety, massę i odległość xiężyca, Jowisza ete. 
Utwzymawszy tym sposobem odmiany wynikłe z działania 
każdego planety, dodaymy je do siebie ze znakami przy- 
zwoitemi, a otrzymamy całkowitą poprawkę jaką uczynić 
mamy w mieyscu ziemi z praw Keplera oznaczonćm. 


Planety, których działanie na ziemię jest znaczne, 1 
w tablicach słońca wyrachowane, są: Niężyc, Wenus, Mars, 
Jowisz i Saturn; wpływ innych planet jak Merkuryusza, 
lerery, Pallady, Junony, Westy i Urana jest tak nie- 
znaczny, iż prawie bez błędu opuścić się może; pierwsze 
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bowiem pięć planet są bardzo małe, ostatni bardzo od zi 


mi odległy. 
Dodaymy w naszym przykładzie odmiany w długo 
słońca wynikłe z działania planet. | 


Długość © (podług $ 56) . . . 4%. 167.8 47,5 
Odmiana sprawiona przez ) .. - - « + 6',2 
SE, PRE CA 

GM « „1. PI; 

1 PY ZESIELZ 

Pared coe dh 

Długość słońca = 4%. 16°. g. 51,0 odo Y średn, 

Poprawa punktu oY... « . + 70 


QW GI 


Dłng. prawdziwa słońca racho- 
wana od porów. wios. praw, = E a00 387. 


Tu opuściliśmy ilość odmienną aberracyi, wynoszącą bliz- 
ko +0',5; ilość zaś -7', którąsmy dodali, jest skutkiem 
nutacyi, która nie będąc proporeyonalną czasowi w tabli- 
cach biegu słońca zajętą bydź nie może, ale osobno na kał- 
dy moment rachowaną bydź musi. 

Podobnym sposobem szukając promienia wodzącego 
słońca otrzymujemy naprzód ten promień niepoprawny, po- 
tém dodajemy ilość odmiany jakićy doświadcza z działa- 
nia planet, a tak otrzymujemy odległość słońca od ziemi 
prawdziwą. Porównywając tym sposobem wynalezione 
mieysce słońca z mieyscem jego wyciągnionćm z dobróy 
vbserwacyi, znaydujemy prawie doskonałą zgodę. A tak 
małe nierówności w biegn ziemi, które z początku zdają 
się niezgadzać z siłą Akosi po dokładnićyszćm obracho- 
wanin jey skutkój w układzie słonecznym, stają się tóy 
siły i jéy praw nayoczywistszym i niezaprzeczonym dowo- 
dem. Wyrachowanie dokładne odmian, jakich planeta je- 
den z przyczyny innych planet doświadcza, jest tradnóm 
w Astronomii zadauiem, i przez przybliżenie tylko roz- 
wiązać się dającćm. 

Wszystkie biegi i nierówności jakie w biegu ciał nie- 
bieskich zachodzą, zależą od siły ciężkości. I tak, działa- 


ROZDZIAŁ 1X. 185 


mie słońca i xiężyca sy wypukłość pod równikiem ziemi 
mającey bieg Wira jest A poprzedzania punktów 
równonocnyci, których bieg oznaczyliśmy na Sa'yo Ale 
wypadek ten należy uważać jako wypadek średni, który 
powinien bydź „poprawiony podług szczególnego słońca i 
xiężyca położenia. Uważając bowiem jedno słońce, to zna y- 
duje się raz na równikn, kiedy skutek jego działania w co- 
faniu się punktów równonocnych jest Żaden; drugi raz 
w naywiększéy od równika odległości, kiedy wpływ jego 
na to cofanie się jest naywiększy ; stąd cofanie się to 
w ciągu roku nie jest proporcyonalne liczbie dni upłynio- 
nych, i tak od marea 1? do maja 1? ilość cofania się jest 
tylko 6,5 kiedy od maja 1° do lipca 1° ilość ta wynosi 
10" (*) Stąd to właśnie wypada mała poprawa poprzedza» 
nia punktu równonocnego, którąsmy w $ 48 wyłożyli, zo- 
wiąca się zrównaniemm pólrocznćm słońcowćm albo nuta- 
cyą słońcową (nutation solaire), którćy peryodem jest po- 
łowa roku zwrotnikowego. Działanie xiężyca na ziemię 
ma także nierówny wpływ na odmianę w położenia osi 
ziemskićy o którćyśsmy mówili, a którćy peryod jest lat 
18. Działanie nareszcie planet na siebie i na słońce, od- 
mienia położenie płaszczyzny ekliptyki w przestrzeni, od- 
mieniając i kąt pochyłości tey płaszczyzny do równika i 
razem mieysce punktów równonocnych. Ta ostatnia od- 
miana chociaż bardzo mała, nie będąc jednak proporcyonal- 
ną czasowi, robi poprzedzauie punktów równonecnych ró- 
Żne w różnych wiekach, i ta jest właśnie przyczyna dla 
którćy lata zwrotnikowe średnie są teraz krótsze jak za 
czasów Flypparcha (patrz $ 44). Odmiany te tak są małe, 
iżby ich niepodobna było dostrzedz przez obserwacyą, 
zwłaszcza że obserwacye dawne były bardzo niedokładne. 
Wyciągnione one są z praw powszechnego ciążenia, dla te- 
go namieniliśmy tu tylko otym fenomenie, odsyłając cie- 
kawych czytelników do Mechaniki niebieskićy Laplasa po 


(+) Vince's Astronomy (T, IL. k. 512). 
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dokładny wywód tego i innych z prawa ciężkości wy 
dających fenomenów, które tutay z samych tylko obs 
wacyy staramy się wyciągnąć. 


nP NN 


ROZDZIAŁ X. 


Rozmaite sposoby uważania czasu, oraz zrówyna 
nia dające związek między czasami różneg 
rodzaju. 


—— lG 


LVIII. Z obserwacyi przeyscia przez południk gwiazdy znanej 
otrzymuje się zrównanie między czasem zegaru a Czasem gwia 


zdowym. Przyklad. 


Poznawszy prawa biegu pozornego słońca, zaymiymy się 
rozbiorem rozmaitych sposobów rachowania czasu, jednćy 
z nayważnieyszych w Astronomii nauki, którćy dotąd nie 
znając ściśle, biegn słońca wyłożyć dokładnie nie mogliśmy. 

Powrót gwiazdy do tegoż samego południka mieysca, 
oznacza dzień tey gwiazdy, który nie jest jednak tém, 
co Astronomowie nazywają dniem gwiazdowym, albowiem 
nierówność poprzedzania punktów równonoenych, odmie- 
niając nie równie w przestrzeni świata oś ziemi i pła- 
szczyzny od jćy położenia zależące, czyni powrót gwiazdy 
do południka nie jednostaynym ; aberracya światła nieje- 
dnostayność tę powiększa. To, co Astronomowie nazywają 
dniem gwiazdowym, jest to powrót gwiazdy poprawiony co 
do skutkow aberracyi do południka średniego, to jest po- 
prawionego co do kołysania się osi ziemskićy. Albo jeżeli 
tę odmianę chcemy uważać w gwiazdach, poprawmy ich 
położenie co do aberraeyi światła i nutacyi, a przeciąg l 
czasu między dwóma tak poprawionemi przeyściami gwia- 
zdy przez południk jest właśnie dniem gwiazdowym. Je- 
żeli mamy obserwacyą przeyścia przez południk gwiazdy 
jakićy, możemy łatwo wynaleśdz na ten moment różnicę 
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między czasem ZEEAFO WSW a ezasią gwiazdowym, który 
się liczy 4] prze ysti PAR południk punktu U Fonocze= 
go wiosennego średniego, to jest poprawionego co do nu- 
tacyi. Wyrachuymy na ten moment wznoszenie się pro- 
ste średnie gwiazdy i zamieńmy je na czas; czas ten po- 
równany z Czasem obserwacyi poprawionym co do aher- 
racyi i nutacyi, da nam różnicę czyli zrównanie między 
czasem zegaru a czasem gwiazdowym. | tak w r. 1822 
24 maja obserwowano w Wilnie gwiazdę sW, i czas jey 
przechodu przez południk obserwowany na zegarze Har- 
dego urządzonym do czasu gwiazdowego, wypadł 128.49'.50",5, 
jakiż jest czas gwiazdowy na ten moment; czyli o wiele 
się różni czas zegaru od czasu gwiazdowego 1  Nazywając 
przez „4 średnie wznoszenie się proste tej gwiazdy, ra- 
chowane z katalogu Piacego na moment obserwacyi, mamy: 

EN 9..90.. =1g980.20. 5,44 

openacya "N4 ...... .2]-'12,49 

Ep SAME ....*...-E 11,79 
Wznoszenie się proste pozor.(*)=1939.20.27',7-=127.53/.217,85 
Czas przeyścia obserwowany ... . . . . . =12. 4q.5o',350 


Zrównanie czasu =— 35.51/,55 


Stąd widzimy, Že zegar w czasie obserwacyi pokazuje czas 
o 5.51,55 mnieyszy, niżby pokazywać powinien gdyby 
się doskonale z czasem gwiazdowym zgadzał. O sposobie 
znalezienia zrównania czasu z wysokości bezwzględnóy 
gwiazdy mówiliśmy w $ 22. 


LIX. Czas prawdziwy słoneczny, Czas ten nie jest jednostayny. 
Czas średni słoneczny, zrównanie między czasem średnim i 
prawdziwym. Jak z obserwacyi słońca lub gwiazdy znaleśdź 
różnicę między czasem zegaru a czasem prawdziwym lub śre- 
dnim, i z tych ostatnich otrzymać czas gwiazdowy, i wzajemnie, 


Przeciąg czasu między dwóma następnemi przeyściami 


(*) To jest rachowane od punktu równonocnego prawdziwego i od- 
mienione przez aberracyą ; wznoszeniem się prostém śrzednićm zowie 
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słońca przez południk, stanowi dzień słoneczny praw 
wy. Dla biegu słońca od zachodu na wschód dzień te 
dłuższy jest zawsze od dnia gwiazdowego; dzień ten by 
by krótszym, gdyby własny bieg słońca był od wschodh 
na zachód. Ponieważ bieg pozorny słońca, jakeśmy widzieli 
nie jest jednostayny, różnica między dniem gwiazdowym 
a słonecznym prawdziwym różna jest w róźnych porac 
roku; stąd wypada, że dzień prawdziwy słoneczny nie jes 
tóyże samóy zawsze długości. Różnice między temi dnia= 
mi tak są małe, iż je w użyciu eywilnćm można opuścić 
irachować czas oznaczony przeyściem słońca przez połu- 
dnik; tym bardzićy, Że wszystkie czynności towarzystwa 
podług tego przeyścia naylepićy urządzić się dają. Ale- 
w Astronomii czas ten jako niejednostayny, nie jest użyty 
za miarę porównania, nadlo Żadne zegary, których bieg na 
jednostayności ruchu zależy wskazywać tego czasu nie mogą. 
Wypadało tedy szukać takiego sposobu rachowania czasu 
słonecznego, Żeby zaprzód czas ten mało się różnił od czasu 
cywilnego, powtóre żeby go łatwo z obserwacyi słońca 
možna było wyciągniąć. Żebyśmy bardziey uczuli na czém 
teovya tego sposobu zależy, zastanówmy się lepicy nad 
wszystkiemi przyczynami, które dzień słoneczny prawdzi- 
wy nierównym czynia. 

Daymy, że słońce i gwiazda razem przechodzą przez 
południk mićysca PB (lig. 44; w przeyściu następnem 
słońca przez tenże południk, koło zboczeń PDB przecho- 
dzące przez gwiazdę, na któróm się wczora znaydowało 
słońce w punkcie D, czynić będzie z południkiem miey- 
sca kąt „.4PB. Łuk CD jest to bieg właściwy słońca na 
ekliptyce w przeciągu dnia prawdziwego. Południk więc 
mióysca obiegł 560° i nadto łuk równika BÆ, nim tvafił 
na słońce w punkcie C. Widoczna więc, że dzień praw- 


się wznoszenie się proste. rachowane od punktu równonocnego średnie« 
go, którego mieysce różni się od mieysca prawdziwego o ilosć nutacyi, 
Mając więc wznoszenie się proste prawdziwe łatwo jest otrzymać śre- 
dnie przez odjęcie ilości nutacyi wyciągnioney ze zrównań wyżóy po- 
danych, i wzajemnie 
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dziwy słoneczny składa się z dnia gwiazdowego i łuku 
AB zamienionego na Czas, licząc 15% ma jedną godzinę; 

nica ta ÆB między dniem gwiazdowym a stonecznym 
nie jest zawsze równa dla dwóch przyczyn: naprzód; że 
łuk CD w biegu dziennym opisany przez słońce w ró- 
źnych porach roku, jest różny, powtóre koło zboczeń obéy- 
mujące łuki małe ekliptyki tćyże samćy długości, odcinają 
na rowniku łuki nie równéy wielkości. I tak: przy pun- 
ktach porównania łuki równika są mnićysze niżeli łuki 
ekliptyki między temiż samemi kołami zboczeń zajęte; 
przy punktach zaś przesileń, mnicysze są łuki ekliptyki 
od odpowiednich łuków równika (*), różnica więc w wiel- 
kości łuku 4B, a stąd i w długości dnia słonecznego praw- 
dziwego, rodzi się z nierównego biegu słońca po ekliptyce, 
i z pochyłości ekliptyki do równika. 

W nauce biegu słońca wyobrazilismy sobie słońce śre- 
dnie, które zacząwszy bieg swóy razem ze słońcem praw- 
-dziwém od punktu przyziemnego, posuwało się po kole e- 
kliptyki ruchem jednostaynym. Łuki dzienne w długości 


(*) Rachunek analityczny dokładnie nam pokazuje, że przybyty dzien- 
ne słońca we wznoszeniu się prostćm nie są równe, chociażby słońce 
biegło ruchem jednostaynym po ekliptyce. 

Na figurze 44 mamy 

dost BE dost a ALA G 
sty EC stya 
dost w sty à = sty æ% 
dà da 
dost w imi LLL 
a że dost A = dost « dost BD = dast æ dost 8... zr. (a) Tr. k. 
Stąd da dost ø— dz dost? B 


du = da dost w. siecz? 8, 


.....tryg.k, zr. (e) 


Widzimy więc, że odmiany æ załeżąc ©d odmian A, zależą jeszcze ad 
odmiany zboczenia £. 
W czasie porównań =o, da = da dost w 
J 
wczasie przesileń g=g, da = A. IE 
s dost p 
dx (w porów.) 


de (w przesił,) 7 dost?w : 1 = dost? (230, 26'): 1 == 0,8414: Łe 
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tego słońca są równe, powróty jednak jego następne 
połndnika mieysca dla pochyłości ekliptyki do kierunk 
biegu dziennego ziemi nie będą tóyże samćy zawsze dł 
gości. 

VVyobraźmy sobie teraz trzecie słońce, idące rnche 
jednostaynym po równiku, i opisujące koło równika, w tym 
Że samym czasie w jakim słońce średnie na ekliptyce opi- 

suje koło ekliptyki. Za początek biegu weżmy punkt po: 
równania wiosennego średniego i przypuśćmy, że w tyn 
punkcie słońce równikowe i słońce średnie na ekliptyce 
w jednymże się znaydują momencie. Otoż właśnie to trze 
cie w taki sposób w myśli wystawione słońce, służy Astro= 
nomom do mierzenia czasu, który nazwano czasem średni 
słonecznym (tems solaire moyen). Powróly tego słońca 
do porównania wiosennego średniego, mierzą rok zwrotni= 
kowy średni, wynoszący 3651, 58, 48'. 51”. 

Rozdzieliwszy 5607. przez dłngość roku zwrolmkowe= 
go znaydziemy łuk równika opisany biegiem średnim słoń- 
ca w przeciągu jednego dnia średniego. 


3600. 17 5609 


ZZ EE = mz r rz 
5654.58. 48.51 365,a42364 95 87,5... 


Przeciąg więc czasu między dwóma następnemi przeyścia- 
mi słońca średniego przez południk składać się będzie z 24 
godzin gwiazdowych, i z czasu jakiego potrzebuje łuk ró- ` 
wnika 5g. 8,3 na przesunienie się przez południk. Prze- 
ciąg taki czasu nazwano dniem słonecznym średnim (jour 
solaire moyen). 


5g. 848 
5 
= 247. 3. 56,56; czas gwiazd. 


Dzień słoneczny średni = 24 godz. gwiaz. 4 


Oczywistą jest Że czas ten sredni jest zupełnie jednostay- 
ny i zegary do niego urządząne bydź mogą. Ale czasu 
tego Żaden w naturze fenomen nie pokazuje, tak jak rp. 
przechód słońca rzetelnego przez południk daje nam czas 
prawdziwy. Idzie więc o wynalezienie związku między 
czasem średnim a prawdziwym tak, żeby mając 4 obserwa- 
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tyi g a 
cyi słońca czas praw dziwy, moźna było wynaleśdź czas 
średni, i tym sposobem otrzymac różnicę między tym cza- 
sem a zegarem do czasu średniego urządzonym. Daymy 
że w czasie przechodn słońca przez południk ninh 
D (fig. 44), stońce równikowe znayduje się w punkcie Z". 
Różnica między rachubą czasu podług słońca prawdziwe- 
go i słońca średniego na równiku, będzie to łuk BB 


mieniony na czas to jest TR Łuk ten B.B' jest właśnie 


za 


to co się zowie zrównaniem czasu (ľ equation du tems), ma- 
jąc tę wartość łatwo czas prawdziwy zamienić na średni. 
BB' 


DN 


W naszym przykładzie czas średni równy jest 126-4- — 
15 
Ale jakże otrzymamy łuk BB'? 

W znoszenie się proste punktu B' łatwo się otrzymuje, 
mnożąc bieg dzienny słońca w długości 5g.8',3 prze li- 
czbę dri upłynionych po porównaniu średnićm wiosennóm, 
gdyż wznoszenie się proste słońca równikowego, zawsze jest 
równe, podług przyjętych warunków, długości średnićy słoń- 
ca; wznoszenie się to nazwiymy przez M. Lecz że wzno- 
szenie się proste słońca prawdziwego rachuje się ad pun- 
ktu równonocnego prawdziwego, w wynalezieniu więc łu- 
ku BB na to uwagę mieć powinnismy, i wznoszenie się 
średnie słońca rachować także od tegoź samego punktu ró- 
wnonocnego. Na (fig. 44) S znaczy punki równonocny 
średni, Æ prawdziwy. Odmiana we wznoszeniu się pro- 
stem jest ZS = ES dostw=ndostw, nazywając przez z od- 
mianę długości z przyczyny nutacyi 

LB'==B'S' ++ ES =M- n. dosta, 
Wynalezienie ÆB jest nieco trudnieysze, Rachować na- 
przód powinniśmy z tablic długość prawdziwą słońca po- 
dług sposobu wyżey wyłożonego 

ED=$D+n=M+-E+P--n 
gdzie Æ wyraża zrównanie środka, P odmianę długości 
średnióy z przyczyny działania planet. 

Mając ED w twoykącie £UB łatwo wyciągniemy EB, 
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to jest wznoszenie się prawdziwe słońca, albo przez ro 
wiązanie tróykąta prostokątnego EBD, albo też szuka 
różnicy między długością daną i wznoszeniem się prost 
odpowiadającem. Dla wygody Asturonomów ułożoną i 
tablica dająca na każdą długość słońca odpowiedne wzn 
szenie się proste (7Vince's Astro. PE. M. ka. 
Nazwiymy tę różnicę przezA ; 
EB=ED+40=M+E-+-P-+-n--4 
EB—EB=E +P 4 A + n — ndosta 
=E 4P -+4 4+ 2mwst'1w 


Nazwiymy czas średni przez 7” czas prawdziwy przez 7; 
kąty godzinne jakie koła zboczeń przechodzące przez pun- 
kta B i B' robią z połudvikiem mieysca, wyrażą się przez 
15771157. Przypuszczamy teraz Że koło zboczeń PP, 
na któróm się znayduje słońce prawdziwe, nie jest połu- 
dnikiem mieysca, ale w ogólności robi z nim pewny kąt 
157, rachowany od południka ku zachodowi. Odległość 
punktu Æ od południka mićysca czyli wznoszenie się pro- 
ste zenit, wyrazić się może albo przez £b--157, albo 
przez EB'--157'. Stąd: 


ERLANG TEEB --15 T 


N 
19 


A E--P--4--onwst3 u 


T'— T—= 15 saa (y) 


(*) Ponieważ różnica ta zależy od pochyłości ekliptyki, dla tego ta- 
blica rachowana na pochyłość ekliptyki 209. 28/,15", zawióra jeszcze od- 
mianę tey różnicy na jednę minutę odmiany pochyłości ekliptyki. Ró- 
Żnica ta rachuje się naylepićy podług szeregu : 

sty? jø wst2L , sty* I w wst 4L 


—L=Ai=— — ERIE 
$ wst 1” ar wst 2" etc, 


gdzie Æ znaczy wsnoszenie się proste, JL długość słońca. (Astron. 
Delam, T. I k. 217). 
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Jestto ilość o którą słońce prawdziwe przechodzi poźnićy 
przez południk jak słońce średnie; zrównanie to czasu 
qT'— 7 jest dodatne lub odjemne, co zależy od znaków i 
wielkości wyrazów Æ, P, A i m. 

Podług zrównania (7) można ułożyć tablicę, dającą na 
każdy czas ilość 7”— T. W kalendarzach astronomicznych 
na każdy dzień wyrachowany jest czas średni, jaki bydź 
powinien w czasie przóyścia słońca prawdziwego przez 
południk mieysca. (o daje łatwy bardzo sposób urządze- 


nia zegaru do czasu śrćdniego: 1822 dnia 5 grud. 


Obserwowany przechód © przez połud. . . 235, 5a. 58", 
* (zas średni naten moment z Ef. Berl. . . 23. 4g. 56. 
ZGÓWACZASM. 227. « « « z 2, 23 


Zegar więc w tym momencie różni się od czasu średnie- 
go o 2. 2. 

Daymy, żeśmy dnia 4 grud. obserwowali na tym zega- 
rze fenomen jaki o 10%, 55.0” cz. zeg. wieczorem. W yna- 
leśdź potrzeba odpowiający czas średni. 


1822 dnia 4 grud. obser. przechód © przez połud. 23h, 52, 23", 
Czas śred: z Efem- Berl pi- . -m 28. 00. 26 
Znów. Czw k e «sh ode 


10%. 153. „04 CZ. zeg. 248:1", = 117.1:5—=0%5 pośpiech 
—2. 2 zegaru między ezasem obser- 
10. 50. 56. cz.śr.niepopr. wacyi © i czasem fenomenu. 
n n 
— 0,5. 


107. 50.57,5. czas śred. fenomenu. 


Jeżeli chcemy go mieć w czasie prawdżiwym postąpimy 
tym sposobem. 3 grud. zrów. między czasem prawdziwym 
a zegarowym =8'. 2". Nadto na 24 godzin prawdziwych 
zegar daje 246. 0. 25'. 


106,53. 0* 248,0, 25":25"= 115. 1 ia =11,5. 
R .% © 

11. 1. 2, czaspr. niepopr. 

= 10,5% 


118, 0,500. czas prawd. fenomenu. 


25 
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W kalendarzach astronomicznych znayduje się jesz 
na każdy dzień w czasie przechodu słońca prawdziw 
przez południk, odległość punktu wiosennego od słoń, 
a zatóm i od południka mieysca, co daje wznoszenie 
proste zenit, czyli czas gwiazdowy na moment połud; 
prawdziwego. Jest jeszcze kolumna zawierająca na dzi 
każdy czas gwiazdowy w czasie południa średniego. St 
łatwo jest czas prawdziwy lub średni zamienić na gwi 
zdowy i wzajemnie. Wznoszenie się proste gwiazdy jakie 
poprawione co do aberracyi i nutacyi, i rozdzielone prz 
15 jest czasem gwiazdowym przóyścia téy gwiazdy prze 
południk; chcąc mieć to przóyście w czasie średnim, n 
leży naprzód odciągnąć wznoszenie się proste słońca w cz 
sie południa średniego, czyli czas gwiazdowy na ten mo 
ment, dany na dzień każdy w kalendarzach astronomicz- 
nych, a różnica będzie oznaczać liczbę godzin oddzielają 
cych czas południa średniego od czasu przćyścia gwiazdy 
przez południk. Liczbę tę godzin gwiazdowych zamień- 
my na godziny średnie podług zrównania 


248 gwiazdo. = 24% — 3, 55",g1 średn. 


albo można użyć do tego rachunku wyrachowanćy i znay- 
dującćy się w wielu xiążźkach astronomicznych tablicy da- 
jącéy na każdą godzinę gwiazdową ilość, którą odciąga- 
jąc od liczby godzin gwiazdowych, otrzymuje się odpowia- 
dająca liczba godzin średnich (Puiss. Geod. 2 édit. T. 1I. 
Tab. IV. Accélératiun des fixes sur le moyen mouvement 
du ©). . Tym sposobem otrzymany wypadek oznaczy liczbę 
godzin średnich, upłynioną od południa średniego , czyli 
czas średni przeyścia gwiazdy przez południk. Weźmy 
za przykład rachunek przeyścia « Orła przez południk 
sygnału zwanego Eytentaycy () na Zmudzi na dzień 28 
lipca n. s. 1824. 


a 


(*) Długość jeogr. tego Sygnału jest o8. 35'. 1',9g na wschód od 
Berlina. ° 
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Wzn. pro- praw. « Orła .. = tf 42, 15,9. 
Czas gwiaz. w potud. praw. = 8. 2%. 23088 
Liczba god. gw. upłyn. od poł.=11. 18. 80, 7 
Podług tab. Puissana. .. . . . — 1. 51,09. 
Czas śred. przóyścia . . . =. 16. 16491. 


Chcąc tu czas średni przeyścia gwiazdy przez południk 
zamienić na czas prawdziwy, dosyć jest dodać różnicę cząsu 
średniego od prawdziwego na ten moment wytrachowaną, 
a będziemy mieć przeyście gwiazdy w czasie prawdziwym. 

Jeżeli czas gwiazdowy między przeyściami dwóch gwiazd 
przez koło zboczeń wyrazimy przez £, 15ż będzie różnicą 
wznoszeń prostych, gwiazd obserwowanych; lecz jeżeli £ 
znaczy liczbę godzin czasu średniego, naówczas powin- 
niśmy go mnożyć przez wartość godziny średnićy , która 
jest dłuższa od godziny gwiazdowćy, wartość ta wyciąga 
się z tego zrównania 


360?.5q.8',5 = 24 godzinom czasu średniego 
18. = 150.2. 27,8. a .czasu =15'. 2,46. 1'.czasu = 15,041. 


Jeżeli zrównanie (y) daje 7'— T=o, czas słoneczny 
prawdziwy równy jest wtenczas czasowi śsredniemu, feno- 
men ten zdarza się cztóry razy na rok: raz między prze- 
sileniem zimowóm, i punktem przysłonecznym 25 grudnia; 
dwa razy między porównaniem wiosennóm i przesileniem 
letnićm, to jest 16 kwietnia i 16 czerwca; nareszcie raz 
czwarty 1° września między punktem odsłonecznym i po- 
równaniem jesiennćm. Naywiększa różnica między długo- 
ścią dnia średniego i prawdziwego wynosi 50", co przy- 
pada około 22 grudnia. 
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ROZDZIAŁ XI. 


Teorya biegów’ xiężyca. 


LX. Bieg własny więżyca. Odmiany postaci tarczy ziężycowe 
KXiężyc jest ciałem przez się ciemnem, okrągłem i oswiec 
ném od słońca. 


+ 

Poznawszy bieg ziemi, zastanówmy się teraz nad teory 
xiężyca, jako naybliźszego i sile attrakcyi ziemskity pod- 
danego planety. Porównywając położenie xiężyca z gwia 
zdą jaką stałą, łatwo jest przekonać się, że xiężyć ma bieg 
własny od zachodu na wschód opisnjąc na niebie koło wiel- 
kie w przeciągu blisko jednego miesiąca. W obserwacy= 
ach xiężyca naypiórwiey uderza odmiana jego kształtu po- 
dług odmiennego jego względem słońca położenia. Xiężye 
przechodząc przez południk o północy, pokazuje się nam 
w kształcie okrągłóy świetnóy tarczy; podobnie jak słoń- 
ce, wyjąwszy, że jego światło jest daleko słabsze od świa- 
tła słonecznego i to nazywamy pełnią ziężyca (la pleine 
lune). Potem tarcza ta coraz zdaje się ze strony zacho- 
dniey ubywać i w dni siedm po pełni, kiedy xiężyc o Otćy 
zrana przechodzi przćz południk, widzimy go w połowie 
tylko oświeconym, odmiana ta zowie się kwadrą ziężyca 
(quartier de la lune). Xiężyc wciąż przybliżając się do 
„słońca coraz się staje mnićyszym i w dni piętnacie po peł- 
ni zupełnie jest niewidzialnym; nazywamy to nowiem aię- 
Życa (la nonvelle lune); ale potóm w dni kilka pokazuje 
się jak mały skrawek, oświecony ze strony zachodnićy, a 
rogami obrócony ku wschodowi; szerokość tarczy jego cb- 
raz się powiększa i w dni 22 po pełni, widzimy drugą kwa- 
drę xiężyca. Po czóm tarcza świetna coraz rośnie i xię- 
życ znowu o północy przechodzi przez południk i znowu 
jest w pełni. Kwadra następująca zaraz po nowiu nazy- 
wa się pierwszą kwadrą (premier quartier), ta zaś eo idzie 
po pełni, zowie się Awadrą ostatnią (dernier quartier). 
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yy odmianach tych światła to jest szezęgólna, że xiężyc 
zawsze tęż samę połowę powićrzchni swojóy do nas obra- 
ca, c0 widzieć można z położenia i kształtu plam na tar- 
czy jego znaydujących się, a które zwłaszczą za pomocą 
teleskopów na tarczy nawet ciemnćy <xiężyca obserwo- 
wać można. Nie zawsze bowiem tarcza ciemna xiężyca 
zupełnie jest dla nas niewidzialna, owszem częstokroć 
w kilka dni po nowiu lub przed nowiem świeci małem 
światłem, które się światłem popielatóm (lumière cendrée) 
nazywa.  Naówczas widzieć można na tarczy ciemney też 
same plamy jakie w pełni okrywały xiężyc. 

Stąd wnieść należy naprzód, że taż sama tarcza xię= 
Życa może bydź i nie bydź oświeconą, a stąd Że to świa- 
tło nie jest własnóm xiężyca światłem, ale jest światłem 
poźżyczanóm od słońca, i dla tego odmiennćm podług od- 
miennego xiężyca względem słońca i ziemi położenia. Po- 
wtóre: uważając, Że tarcza xiężyca nie nagle się oświeca, 
ani też w momencie ginie, jakby to bydz musiało, gdyby 
ta tarcza była płaską, ale owszem światło xiężyca od no- 
wiu do pełni stopniami rośnie i podobnież od pełni do 
nowiu ubywa, wnieść należy , że xiężye jest bryłą okrągłą, 


LXI. Odmiany światła <iężyca zależą od jego położenia wzglę- 
dem ziemi i słońca. Co się nazywa zlączeniem i przeciw- 
leglością. Przyczyna światła popielanego (lumière cendrce), 
htórem tarcza xiężyca po nowiu oświecona bywa. 


Wystawmy sobie na fig. 45 środki ziemi i xiężyca 
w punktach Z i X na płaszczyznie ekliptyki. Linija XS 
jest liniją łączącą środki słońca i xiężyca którą dla wiel- 
kićy słońca od ziemi odległości, w porównaniu odległości 
xiężyca od ziemi, brać można za równoległą linii ZS, łą- 
czącóy środki słońca i ziemi, a którą liniją łączną (ligne 
des sisigies) nazywać będziemy. Wyobraźmy sobie dwie 
płaszczyzny przechodzące przez środek xiężyca, jednę pio- 
nową do linii ZA i oddzielającą nam połowę xiężyca, obró- 
cona do ziemi od połowy z ziemi niewidzianćy; drugą pio- 
nawą do AS oddzielającą stronę xiężyca ciemną od stro- 
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ny oświeconćy. Jeżeli te płaszczyzny wyobrażone tu prz 
linije .4B i CD schodzą się z sobą , a xiężyc bliżey je 
słońca jak ziemia, naówczas mamy nów xiężyca, gd 
cała strona ohrócona ku ziemi jest ciemna; lecz kiedy xię 
życ jest dalszy od ziemi, strena obrócona ku słońcu jes 
razem obróconą ku ziemi, czyli strona widoczna jest ra 
zem stroną oświeconą, i xiężyc jest w pełni. W położe 
niach pośrednich między nowiem a pełnią, część xiężyc 
oświecona, będzie mnićysza lub większa podłng tego, jak 
strona widoczna mnićy luh więcćy zachodzi na stronę obró= 
coną ku słońcu. Wszystkie więc odmiany światła xięży= 
ca (phases) zależą od kąta BXD równego kątowi XZS, 
czyli od położenia xiężyca względek słońca i ziemi. 
Uważaliśmy tu drogę xiężyca jako leżącą na płaszczy=* 
znie ekliptyki, gdy tym czasem droga ta jest o pięć prze- 
szło stopni do ekliptyki pochylona; pochyłość jednak tak 
mała, bardzo nieznacznie wpływa na odmiany światła xię- 
życa. (o się tycze rozumowania, to zupełnie będzie toż 
samo, uważając xiężyc na jego drodze jak i na ekliptyce, 
z tą uwagą, Że na fig. 45 linije ZX i XS nie są już na 
płaszczyznie ekliptyki, ale zawsze odmiany światła xię- 
Życa, od kąta BXD zależeć nie przestają. Pochyłość ta 
ekliptyki do drogi słońca jest przyczyną, że nie w każdym ` 
nowiu mamy zaćmienie słońca, ani w każdóy pełni zaćmie- 
nie xiężyca, coby się koniecznie zdarzało, gdyby droga słoń- 
ca leżała na płaszezyznie ekliptyki; xiężye bowiem przy- 
chodząc do nowiu i pełni, przyszedłby razem do linii łą- 
cznóy ZS, i w pićrwszym przypadku zakryłby słońce dla 
mieszkańców ziemi, w drugim razie ponurzyłby się w cień 
ziemski, zawsze na linii łączney leżący. Kiedy xiężyc znay- 
duje się na jednóy płaszczyznie szerokości ze słońcem, dłu- 
gość jego albo jest taż sama co słońca, albo się od nićy 
różni o 180%. WW pićrwszym przypadku mówimy, że xię- 
życ jest w nowiu albo w złączeniu (conjonction), w dru- 
gim razie jest w pełni albo w przeciwległości (opposition). 
W obu tych razach rzut na ekliptykę promienia wodzą- 
cego xiężyca, pada na linią łączną. Ziemia będąc także 
ciałem oświeconóm od słońca, i odmieniając ciągle położe- 
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nie swoje względem xiężyea i słońca. wystawia podobneź 
odmiany światła jakie na xiężycn widzimy. Kiedy po no- 
wiu xiężyca ledwo mała część jego jest dla nas widzialna, 
ziemia naówczas, mając stronę oświeconą obróconą do xię- 
życa, posyła mu światło od słońca wzięte, i ta właśnie 
jest przyczyna, że chociaż xiężye jest tylko 20 po nowiu, 
cała jednak jego tarcza widzialną jest dla ziemi. 
Obserwacye tarczy xiężyca, raz większéy drugi raz 
mnićyszey, pokazują, że xiężyc raz w biegu swoim zbliża- 
jąc się, drugi raz oddalając od ziemi, nie opisuje koła 
ale ellipsę, którey ogniskiem jest środek ziemi, co łatwa 
jest sprawdzić podobnym sposobem, jakiegośmy w teoryi 
słońca użyli, lubo tarczy jego przez cały ciąg obrotu ob- 
serwować nie można. Żeby przyyść do ułożenia tablic xię- 
życa potrzeba poznać jego elementa czyli pierwiastki bie- 
gu, potrzeba więc naprzód poznać położenie ellipsy xię- 
życowćy, to jest przecięcia się tey drogi z ekliptyką, i po- 
chyłość jóy do ekliptyki; tudzież położenie punktn przy- 
ziemnego i odziemnego , to jest punktów naymnićyszćy i 
naywiększey xiężyca od ziemi odległości; powtóre roz- 
miar tóy ellipsy, to jest os,większąi mimośrod. Nareszcie 
znać potrzeba bieg średni i położenie xiężyca na pewną 
epokę. Zastanówmy się nad sposobami oznaczenia tych 
pierwiastków biegu. e 


LXII. Co są węzły xiężyca? Jak się dochodzi położenie węzłów 
i pochylość drogi xiężycowty do ekliptyki. Bieg węzłów. Mi- 
mnośrod. Naywiększe zrównanie srodka. Położenie punktu 
przyziemncgo iodziemnego. Bieg kierunkowy tych punktów. 


Przecięcia się drogi xiężycowóy lub jakiegokolwiek 
planety z ekliptyką, zowią się węzłami (noeuds), linija te 
węzły łącząca zowie się liniją węzłową (ligne des noeuds). 
Węzeł od którego xiężyc zaczyna wznosić się nad eklipty- 
kę, zowie się węzłem górnym , albo węzłem podniesienia 
(noeud ascendant); drugi nazywa się węzłem dolnym albo 
węzłem spadania (noeud descendant), gdyż xiężyc przy- 
szedłszy do niego zaczyna mieć szerokość południową, i 
spada coraz bardzićy pod ckliptykę. 
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Położenie tych punktów oznacza się tym sposobem 
Obserwnymy wciąż wznoszenia się proste i zboczenia xi 
Życa, i z takowych obserwacyy wyciągniymy odpowiądą 
jące długości i szerokości. Między temi obserwacyg 
znaydziemy takie, które na szerokość xiężyca dadzą zero, 
co dowodzi że xiężyc w tym momencie znaydował się 
ekliptyce; długość więc odpowiadająca szerokości zero jes 
własnie długością węzła. Szerokość naywiększa xiężyc: 
przypadająca w odległości go? od węzła, jest pochyłośe 
drogi jego do ekliptyki. 


Porównywając z sobą długości węzła xiężycowego w roz 
maitych epokach, otrzymujemy różnicę w długości czyli 
bieg węzłów; bieg ten jest wsteczny, to jest od wschodu 
na zachód, podobnie jak bieg punktów równonocnych, ale 
daleko chyższy: węzły bowiem w przeciągu lat 19stu prze- 
szedłszy 560° znowu do tego samego wracają mieysca. 
Porównywając położenie węzłów xiężyca z gwiazdami le- 
Żącemi na ekliptyce, bieg teu staje się bardzo widocznym. 
Tak np. Regulus, gwiazda leżąca prawie na ekliptyce, 
zakryta była przez xiężyc w r. 1757, xiężyc więc znay- 
dował się włEnczas na ekliptyce, lecz w kilką lat w cza- 
sie złączenia z tą gwiazdą już koło nićy w odległości kil- 
ku stopni przechodził. Obserwacye dają, że w przeciągu 
lat stu, węzły xiężyca obiegły pięć obwodów. 4. 149.10. 17. 
Stąd łatwo się wyciąga obrót średni węzłów. 


5.3609 F- 154.11.15"== 19349,1875. 


POPE. BN. 1 - SDooga= x d 
Obrót zwrótnikowy węzłów = TR = 6798 ',54019 == | 
6798". 12%, 57'.50',6== blisko lat 19. | 


Ponieważ zaś punkta równonocne w tęż samę idą stronę 
i w tym przeciągu robią 15.534, stąd obrót węzłów gwia- 
zdowy, mnićyszy bydź musi od zwrotnikowego, obrót ten, 
to jest powrót węzła xiężyca doteyże samey gwiazdy, od- 
bywa się w przeciągu dni 6793,5g081 (Laplace Syst. du 
Monde £. 23 Bd. 4). Bieg roczny węzłów == 190,341875, 
jest to bieg średni który się nieco różni od biegu, jakiby 
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adł z porównania długości węzłów w dwóch epokach 
na rok jeden od siebie odległych. 

Naywiększa szerokość xiężyca jest właśnie pochyło- 
ścią drpgi jego do ekliptyki. Pochyłość ta odmienia się 
od 5° do 52. T9% 

Mimośrod drogi xiężycowćy otrzymać się może z poró- 
wnania naymnićyszćy i naywiększćy tarczy xiężyca, day- 
my, że tarcza naymnićysza jest d, naywiększa d' 

d č ı+e _d—d 
ZA = FE daar 
Mimośrod ten podług P. Laplace jest 0,0348553, skad po- 
dług Nru 52, można wyciągnąć zrównanie naywiększe środ- 
ka=6TRpusz ,». 

Długość xiężyca w czasie kiedy średnica jego jest nay- 
mnieysza, daje długość punktu przyziemnego, a stąd wy- 
pada położenie osi większey ellipsy. Punkta naywiększey 
i naymnieyszey xiężyca od ziemi odległości, nie są zawsze 
w tóm samóm mieyscu, ale owszem, podobnie jak wierz- 
chołki ellipsy ziemskiey mają bieg postępujący od zacho- 
du na wschód, jak się o tém przekonać można, porówny- 
wając położenie tych punktów w dwóch różnych epo- 
kach. Obrót gwiazdowy punktu przyziemnego odbywa się 
w przeciągu blisko lat dziewięciu, albo dokładniey w prze- 
ciągu 3232*,5756. 


LXI. 77'ynachodzi się parallaza xiężyca sposożem Lakailla ma- 
jąc wzgląd na prawdziwą figurę ziemi- Parallaca równi- 
kowa. Powięhszenie się tarczy pozornćy ziężyca w miarę 
jak się porlnosi nad poziom. Sposób rachowania ilości tako= 
wego powiększenia się. 


mi s ge : 

Do wynalezienia parallavy xiężyca, a stąd jego odle- 
głości od ziemi, służy bardzo dobrze sposob Lakailla, wy- 
łożony pod Nrem 56. Ale zrobiliśmy juź byli uwagę, że 
spłaszczenie ziemi nie mające znacznego wpływu na pa- 
rallaxę innych ciał niebieskich, robi parallaxę xiężyca po- 
ziomą różną dla różnych mieysc ziemi, i że w tymrachun- 
ku nie można nważać linii ciążenia za liniją przechodzącą 

26 
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przez środek ziemi. WY użyciu tedy sposobu Lakailla 
trzeba: naprzód odległości od zenit obserwowane, pop 
wić kątem ọ—ẹọ' (wyciągnionym ze zr. e Nru 38), ze 
otrzymać kąty ZSP i Z SP (fig. 28); powtóre uważać p 
mienie SG i ŚC a stąd i parallaxy poziome za różne dl 
mieyse C i ©. Nazwawszy parallaxy poziome dla miey 
CiC przez mim, odległości poprawne xiężyca od zen 
przez Zi Z otrzymamy’ 


Prw Z pr wst Z 
aże 
x SC SC r 


Z=sC stąd wim. —ę — m. 


ŚL r 


, 


P =a wst Z +r wst Z — 
z (r wst Z+ r wstZ)=Pr 


WE _A(Z+ Z) — (HF = HVyr 
"=" rwstŻ+-rwstŻ wst d+ wst.4 


1. (ŻĄZy (2 ny 
Fota (4 Pia (27 * We 


Otrzymujemy tym sposobem parallaxę poziomą xiężyca na 
mieysce C. WW zrównaniu tóm wst.4=rwst/, wst B= 
=r wst Z', kąty Z, Z, H, H’ są rachowane ze srodka 
ziemi, promień r otrzymuje się przez zrównanie (y) Nru 58. 
Z parallaxy poziomćy xiężyca wyciąga się na ten moment 
promień wodzący, a stąd łatwo się potem otrzymuje war- 
tość na połowę osi większóy drogi xiężycowćy przez zró- 
wnanie : 
js aq—e) 
1 -edostv 
gdzie kąt v znaczy odległość xiężyca od punktu przyzice- 
mnego, którą łatwo otrzymać można ze znanćy długości 
. E e 4 R b . 
xiężyca, położenia w ęzłów, i punktu przyziemnego, oraz 
pochyłości ekliptyki do drogi xiężycowey. 
Biorąc połowę Ost pęcszcy ziemi =1, i nazywając pa- 
rallaxę równikową przez s”, będzie: 
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EJ r " 5 


A 


otrzymamy tym sposobem parallaxę równikową xiężyca, 
którą mnożąc przez różne wartości r, otrzymujemy pąral- 
laxę poziomą odpowiadającą różnym szerokościom jeogra- 
ficznym mieyvsca. 

Parallaxa poziomu xiężyca, nie tylko Że się odmienia« 
z odmianą promienia ziemskiego, ale na jeduómże mieyscu 
różna bydź musi, podług różney xiężyca od ziemi odle- 
głości. Cheąe tedy wiedzieć parallaxę xiężyca prawdzi- 
wą na każdy moment, potrzeba znać na każdy moment od- 
ległość jego od ziemi, albo znać jego średnicę pozorną, 
albowiem: 

d c d d 


EZ” Stąd =="? albo d= r -z 


Stosunek — jest ilością stateczną, jest to bowiem stosu- 
T 


nek promienia ziemskiego na pewne mieysce do promie- 
nia xiężyca, jeżeli więc maniy średnicę pozorną xiężyca 
na pewny moment, łatwo wynachodzimy parallaxę pozio- 
R w z 
mą na tenże moment, mnożąc stosunek stały -3 przez znajo- 
mą średnicę xiężyca, i wzajemnie dzieląc przez ten stosu- 
nek daną skąd inąd parallaxę poziomą, otrzymujemy odpo- 
wiadającą średnicę pozorną xiężyca. 

Srednica ta rachowana jest na dzień każdy w kalen- 
darzach astronomicznych, ałe rachowana jest na środek zie- 
mi, gdy tym czasem średnica ta widziana z jóy powićrz- 
chni, różna jest podług różnego położenia xiężyca wzgłę= 
dem poziomu obserwatora. Przypuszczając bowiem; że 
w ciągu duia jednego xiężyc równie jest od środka ziemi 
odległy, w biegu jednak dziennym nie zawsze w jedney od 
obserwatora zostaje odległości. I tak na (lig. 46) kiedy 
xiężye znayduje się na poziomie, odległość jego od pun- 
ktu < jest nieco mnieysza niżeli Sz’, odległość ta coraz 
się zmnieysza, im się bardzićy xiężyc zbliża do zenit, tak, 


od środka ziemi. Srednica tedy pozorna xiężyca więksi 
jest dla punktów powićrzchni ziemi obróconych ku s 
życowi, aniżeli dla środka ziemi. Nadto srednica ta cora. 
się powiększa w miarę jak się powiększa wysokość xię 
życa. Chcąc więc mieć średnicę xiężyca prawdziwą m 
pewny moment ze średnicy danćy w kalendarzach astro 
nomicznych , potrzeba umieć rachować powiększenie si 
tarczy xiężyca na każdą jego wysokość. 

Nazwiymy przez Di D-4? wielkośei pozorne xiężycz 
odniesione do środka ziemi i do punktu 4, parallaxę wy- 
sokości xiężyca przez w, odległość od zenit przez Z. 

D+3_ Sr _ wstZ 
D Ax  wst(Z—n) 


D(wst Z— wst(Z— s)) 
wst(Z— 7) 


= 
= 


2Dwsti» dost( Z— >) 


z) 


5 Si ht n 
wst(4— 7) ie) 
Zwównanie (m) kładąc w niem Z=go', da wartość powię= 
G 9 e) Pp 6 

kszenia się tarczy xiężycowóy na poziomie: wartość ta wy- 
ę y W mł J 

nosi 0,17, kiedy za L? weźmiemy 52.45' i odpowiadającą 
tćy tarczy parallaxę poziomą xiężyca. Jeśli Z=o foqmu- 


: $ SZ. RH : b 
ła się przywodzi do U i nie można już wyciągnąć 


z niéy wartości na 8, gdyż wtenczas tróykąt „4XS, z któ- 
regośmy formułę wyprowadzili, zamienił się na liniją pro- 
stą. Ale naówczas mamy: 
DA MSZE R. R 
U 4X R—r R—wsta 


gdzie r znaczy promień ziemski, » parallaxę poziomą 


ROZDZIAŁ XL 209 
Powiçkszenie się to wtenczas kiedy xięĉyc naybliższy jest 
c R Er mo 
ziemi, może dóyść do 56". 
_ Ponieważ zrównania (m) jako zawierającego trzy ilości 
zmienne, nie możemy użyć do ułożenia tablie , staraymy 
się więc otrzymać wyrażenie na 3 przez funkcyą dwóch 
tylko ilości zmiennych, przyydziemy do tego następują- 
cym sposobem. Rozwiązując zrównanie 
.  Dwst£— Dwsi(Z— z) 
E= wsl(4— w) 
otrzymujemy : 
; D wst Z— D wst Zdost» +P dost Zwstw 
Sr wst dosta — dost Ź wstw 


—_ D— D dosta +D dosty Z wst a 
wą dost s — dosty Z wst» 


__ Ddosty Zwsta -+2 Dwst za 


— 1—owsl3 a — wst s dosty Z 


Połóżmy w tóm wyrażeniu wste=wstrwst./, oznaczając 
przez = parallaxę poziomą. 

Dsvst» dost Z+: D wst awst Z 

1— 2 wst’a wst Z— wst» dost Ź 


3= 


gdyż dla małości łuków można wziąść łwste=wstł r, 
asląd 2wst'zw=2(zwsl»)=qwst'r. 
Dzieląc jedność przez mianownika ułamku ostatniego 
wyrażenia wypada: 
1 
= 1 + wst» dost Z-- wst » dost Z --2 wst m wsi” Z 


Opuszczamy tu wyrazy, w których ilości małe mnożąc się 
same przez się lub jedne przez drugie, przechodzą ezwar- 
ty stopień. 
3=(D wst» dost Z--2 D wst’r w st” Z) 
(1 + wst » dost Z- wsi» dost’ 4+4 wst’ » wst Z) 
=D wsta dost Z443 D wst» wst” -hD wst’s dost Z. 
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Ponieważ, jakeśmy mówili, parallaxa pozioma jakiegok 
wiek bądź ciała niebieskiego jest zawsze w tymże samy. 
stosunku prostym z wielkością pozorną tegoź ciała, naz 


wając przeto ten stosunek przez z mamy: 


wz p 710 
gaj 60 
na XlężyC W aRir 


Kładąc w wyrażenin ostatnićm na 3, r =.) i biorąc zwstD 
za równe wstzz/) dla małości łuków, otrzymamy: 


8=n.D wst D dost Z-z? D wst Ddos Z+- 3n” D wst Dwst Z. 


W tém zrównaniu z jest ilością stateczną, dwie więc 
tylko wchodzą ilości zmienne D i Z, i podług tych ilości 
tablica ułożona bydź może, jakoż w tablicach astronomi- 
cznych xiężyca, wyrachowane jest powiększenie się tarczy 
xiężyca na każdą wielkość ilości D i Z (patrz Tables astro- 
zwmiques. Bureau des Longitudes. Tablica 44), W vra- 
chunku zaćmień, gdzie właśnie wypada potrzeba racho- 
wania powiększenia tarczy xiężycowćy, bardzo się dobrze 
używa formuła: 

wst 7'dostp' dost. D' 


ipo E a a A WRZ 
dost p dost D — wst» dostS. dost /V 


gdzie Z” wyraża tarczę powiększoną, 7 tarczę na środek 
ziemi, p, p' znaczą szerokość xiężyca prawdziwą i pozor» 
ną; D, D' długość prawdziwą i pozorną, » parallaxę po- 
ziomą, S odległość zenit od ekliptyki czyli szerokość ze- 
nit, a N długość zenit czyli odległość punktu równono- 
cnego od koła szerokości prowadzonego przez zenit. Tryg. 
kul. k. 155). 


LXIV. Miesiąc gwiazdowy, zwrotnikowy, i synodyczny. Jak ma- 
jąc obrot syrtodyczny wynaleśdź zwrotnikowy, i sczajemnie ? 
Jak się dochodzi długość obrotu synodycznego średniego ? Mie- 
siąc anomalistyczny. Okrąg więżycowy, liczba złotą, 


Czas którego potrzebuje xiężyc do obrotu około ziemi, 
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tak żeby do tóyże samćy powrócił gwiazdy zowie się mie- 
siącem gwiazdowym (mois sidćral. Powrót xiężyca do 
tóyże samey długości czyli do tegoż samego położenia wźglę- 
„a punktu równonocnego, zowie się miesiącem zwrotni- 
kowym (mois tropiqut). Miesiącem synodycznym. (mois sy- 
nodique) jest powrot xiężyca do tegoź samego położenia 
względem słońca zp. od jednego nowiu do drugiego, lub 
od jednóy pełni do drugićy. Mając znajomy bieg ziemi 
łatwo jest wynaleśdź długość miesiąca zwrotnikowego z dłn- 
gości znanćy miesiąca synodycznego, i wzajemnie. Wyraż- 
my przez A/ i m bieg zwrótnikowy ziemi i xiężyca w prze- 
ciągu dnia jednego, przez P i p czas obrotu zwrotnikowe- 
go ziemi i xiężyca. 
= 
--1500 360 
M = z; m=- 
1 p 
Bieg względny ziemi i xiężyca w przeciągu dnia jednego 
jest zma— M 


m — DM: 19 ==360 : 8. 


RM PM eop a pP 
Miesiąc synodyczny = S= e a 5 Wód (2) 
"AB p P 
weźmy mx=130,19656,  JM=5g.8',5. 
ba ŚPORE. = 290. 125,44, 
12,1907 


Wzajemnie mając S z obserwacyi, otrzymamy p ze zrów. (8) 


PS ; 
=r tt lE) 


5+2 
Tak otrzymana długość miesiąca synodycznego i zwro- 
tnikowego będzie różna w różnych czasach, ponieważ zie- 
mia i xiężyc nie idą biegiem jednostaynym, raz dla tego 
Że opisują w biegu swoim ellipsy, drugi raz, że na ich 
bieg wpływa działanie słońca i innych planet. Chcąc 
więc otrzymać bieg średni, należy porównać z sobą dwa 
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złączenia lub dwie przeciwległości, oddzielone znaczn 
przeciągiem czasu; dzieląc czas między temi fenomen 
przez liczbę upłynionych obrotów synadycznych, otrzym 
jemy długość miesiąca średniego synodycznego, a ze z 
wnania (£) wyciągniemy długość średniego także miesi 
zwrotnikowego. 

Do tego naylepićy służą zaćmienia xiężyca obserwowa 
ne przez dawnych i porównane z zaćmieniami teraźniey: 
szemi. Czas bowiem zaćmień daleko łatwiey mógł bydź 
oznaczony przez dawnych astronomów, niżeli czas złącze 
nia lub przeciwległości; fenomena, których obserwacye dl 
niedokładności naczędzi i sposobów dawnićy używanyeł 
znacznym mogą ulegać błędóm. Ptolemensz przytacza za 
ćmienie obserwowane przez chaldeyczyków w Babilonie 
na lat 720 przed Chrystusem marca 19 o 65.117" czas śred. 
w Paryżu, które porównane zp. ż zaćmieniem przypadłem 
w Paryżu w 1771 paździer. 25 0 47.287 cz. św. da nam 
liczbę dui upłynionych między dwiema przeciwległościami 
xiężyca, liczba ta =g100453,92. W tym czasie upłynęło 
50817 miesięcy synodycznych, stąd'średnia długość mie- 
siąca synodycznego wypada 


g10045,92 


mod 6 r 
To ==29 . 12%. 44. 


Wprowadzając tę wartość za S$ w zrównaniu (£) otrzy- 
mujemy dłagosć miesiąca zwrolnikowego. 
p= 27°. A 45', 4,7. 

Miesiąc gwiazdowy dłuższy jest od miesiąca zwrotnikowe- 
go o czas jakiego potrzebuje xiężyce do przebieżenia 4", o któ- 
re w przeciągu miesiąca punkta s = oie RE się. 
Długość miesiąca gwiazdowego jest 27%. 1 zk 20). U „01 Bos 
wrót xiężyca dą tegoż samego położenia co do osi wię- 
kszey drogi swojćy, dłuższego potrzebuje czasu niż po- 
wrót do tćyże samćy gwiazdy, gdyż jakeśmy mówili (u. 61) 
punkt przyziemny ma bieg postępujący od zachodu na 
wschód. Długość zatóm miesiąca anomalistycznego wię- 
ksza bydź musi niżeli długość miesiąca gwiazdowego, i wy- 
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i 273.155. 18.57. Przyłączamy tu tablicę biegów ró- 

źnych xiężyca : 

Obrót synodyczny. . =" 29°,550688 
zwrotnikowy -%.» 275521585 
gwiazdowy .. « « 27,521661 
anomalistyczny. . 27,55456 27. 13. 18.34, 

Powrót do węzłów... 27,21222 27. SAGE 

Obrót węz. zwrotnik. 6798%,54019 .....67981. 129. 57, 50". 
gwiazdowy . . . 6793,42118 . ... 6795. 10. 6. 30. 

Mnożąc liczbę dni zawartych w miesiącu synodycznym, 

to jest 297,53 przez dwanaście, otrzymujemy ilość 3541,36, 

która, jak widzimy, różni się blizko o dni jedenaście od 

długości roku; jeżeli więc w jakim roku nów xiężyca przy- 
padł na początek roku, to jest na pićrwszy dzień stycznia, 
tedy w roku następującym nów nie może znowu przypaść 
na pierwszy stycznia, ale przypadnie o jedenaście dni piér- 
wiey, to jest na 21 grudnia tego samego roku. VWWszakże 
po upłynieuiu lat 19°, odmiany xiężyca znowu do tychże 
samych dni roku, i ledwo co nie dotychże samych wra- 
cają godzin, gdyź 36512 mnożone przez 19, jest prawie ró- 
wne 285X0291,53 tak, Że te ilości różnią się tylko o jednę 
godzinę i pół; po upłynieniu więc lat 19 odmiany xiężyca 
w tychże samych dniach roku przypadać będa, i takowy 
period lat 19”, nazywa się okręgiem więżycowym (Cycle lu- 
naire) albo okręgiem Metona od Astronoma Ateńskiego, 
który okręg ten oznaczył i wynalazek na igrzyskach Olim- 
piyskich ogłosił na lat 453 przed Chrystusem. Liczba 
wyrażająca rok bieżący okręgu, zowie się liczbą złotą (nom- 
bre dor), którą łatwo jest bardzo na rok kaźdy wyna- 
leśdź wiedząc, że początek ery chrześciańskiey przypadł 

w roku drugim okręgu xiężycowego; dodając przeto rok 

jeden do danego roku Ery chrześciańskiey i summę dzie- 

ląc przez 19, otrzymamy resztę, która oznaczy rok bieżą- 
cy okręgu czyli liczbę złotą. I tak na rok 1826 mamy 


29%. 128, 44, 2",8 
27. 7. 45. 4,8. 
273 7> ASEMĘ 


IBIR! 


„a 19 
Liczba więc złota na rok 1826 jest 3. 
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ca; jak było odkryte? i przez kogo 2 


Mając długość średnią xiężyca na pewną epokę, p 
żenie węzłów i punktu przyziemnego, nadto pochyłość dr 
gi xiężyca do ekliptyki i bieg jego średni, możemy uł 
żyć tablicę biegu średniego xiężyca, z którego za pomo 
mimośrodu wynayduje się bieg eliptyczny. Pierwiasi 
biegu xiężyca nie są ilościami stałemi ale podlegają odmi 
nóm, z których jedne odbywają się w przeciągu czasu b 
dzo długim, i te nazywają się zrównania wiekowe (6qma 
tions séculaires). Odmiany drugie mają period daleko król 
szy i astronomowie nazywają je odmianami albo zierx 
wnościami periodycznemi (inegalitćs périodiques). Ziasta 
nówmy się krótko nad waźnieyszemi z tych odmian, i nać 
sposobami przez jakie zostały odkryte. 

/Zrównania wiekowe są pospolicie bardzo małe i od- 
krywają się porównywając między sobą biegi średnie, wys 
ciągnione z wielu obserwacyy, oddzielonych od siebie wiel 
kiemi przeciągami czasu. Daymy np. żeśmy wyciągnęli 
bieg średni xiężyca z obserwacyi teraźnieyszćy, porówna- 
nćy z obserwacyą na lat 500 zrobioną pićrwiey; poró 
wnaymy ten bieg z tym jaki wypada z porównania tćyże 
obserwacyi z obserwacyą robioną na lat 1000 pićrwiey, 
jeżeli wypadki są te same, bieg średni xiężyca jest jedno- 
stayny; jeśli nie, ilość biegu średniego różna jest w ró- 
źnych wiekach, i odmiana ta jest to, co nazywamy zrówna- 
niem wiekowem. Bieg średni xiężyca, jego węzłów, i 
puuktu przyziemnego, nadto mimośrod. i pochyłość drogi 
xiężycowóy, są uległe zrównaniom wiekowym. Ponieważ 
sposób ich odkrycia jest zawsze tenże sam, przeto tylko 
się zastanowimy nad sposobem jakim było odkryte przy- 
śpieszenie wiekowe biegu średniego xiężyca. 

Na lat 720 przed Uhrystusem obserwowane było jakeś- 
my mówili (n. 63) zaćmienie xiężyca przez Qhaldeyczyków, 
i dzień i moment tego zaćmienia doszedł do naszych cza- 
sów. Ponieważ w czasie zaćmienia xiężyca, położenie je- 
go różni się © 180% od położenia słońca, rachując tedy 


| 
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z tablic słońca położenie jego na moment zaćmienia i do- 
dając 180”, otrzymujemy potogen xiężyca na tenże mo- 
NE Porównywając to położenie z położeniem jakie 
z biegu xiężyca wyciągnąć możemy, znaydnjemy różnicę 
o 19.26; to jest rachowany bieg xiężyca z tablic teraźniey- 
szych jest za szybki, i pokazuje mieysce xiężyca przed 
czasem zadmienia nie zas na moment tego fenomenu. Nie 
przypuszczając tedy tak znacznego błędu ani w obserwa- 
| cyach dawnieyszych, ani w ocenieniu nierówności peryo- 
dycznych, przypuścić należy, że bieg średni xiężyca w wie- 
ku teraźnieyszym chyższy jest niżeli był pićrwiey. Przy- 
puszczenie to większego nabićra podobieństwa do prawdy, 
kiedy porównywamy Obserwacye teraźnieysze z innemi ob- 
serwacyami jak zp. ż obserwacyami zaćmień, robionemi 
w Kairze przy końcu dziesiątego wieku przez Astronoma 
Arabskiego Ibn-junis. Halley pierwszy odkrył to przyśpie- 
szenie biegu średniego xiężyca, którego przyczyną odkry- 
tą przez Laplasa, jest odmiana w wielkości mimośrodu dro- 
gi ziemskiey. Przyspieszenie to teraz małe, urośnie z licz- 
bą wieków, i doszedłszy do siopnia naywiększego, zamic- 
ni się na opoźnienie, przechodząc wstecznie przez podo- 
bueż co teraz koleje, i wpływając zawsze na długość obro- 
iu synodycznego, zwrotnikowego i gwiazdowego. 


LXVI. Wierówności peryodyczne xiężyca: (EKvection), (Variation). 
Zrównanie roczne (6quation annuelle). Zrównania podług 
których ruchują się te nierówności ziężyca. 


Rachując mieysce xiężyca podług znanego biegu średnie- 
go i zrównania środka, otrzymujemy wypadek rożniący się 
w ogólności od obserwacyi. Różnica ta pochodzi z różne- 
go działania słońca i ziemi na xiężyc, podług różnego tych 
trzech ciał położenia. WWynikające stąd poprawki mieysca 
xiężyca, rachowanego z biegu jego średniego i ze zrówna- 
nia środka, zowią się nierównościami peryodycznemi. £ tych 
trzy znakomitsze przed odkryciem jószcze ich przyczyny 
poznane juź i ocenione były przez dawnych; są zaś nastę- 
pujące. Ewekcya (evection) odkryta przez Ptolemeusza, 
którey skutek naybardzicy się okazuje, porownywając ra- 


B 
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chunek z obserwacyą xiężyca w kwadraturach (quadrat 
res), kiedy długość słońca różni się o go? od długości 
życa, tudzież w złączeniach i przeciwległościach, kiedy xi 
życ znayduje się na płaszczyznie łącznóy, to jest na kol 
szerokości, przechodzącóm przez słońce i ziemię, gdyż wt 
czas inna nierówność, o któróy zaraz mówić będziemy, st 
je się zero. Długości xiężyca rachowane w położeniu pier 
wszóm są zawsze większe, a w położeniu drugićm zaw 
sze mnieysze niżeli długości obserwowane. Astronomowi 
obserwując tę nierówność w rozmaitych czasach, i uważa 
jąc że jest peryodyczna, to jest raz się powiększa, drugi 
raz zmnuieysza się, i w przeciągu krótkiego czasu do daw- 
nych powraca wartości, wyrazili tę nierówność przez 
== Awst, gdzie Æ znaczy wartość naywiększą ewekcyi, 
która się zmnieysza podług rozmaitych wartości na B, ina- 
reszcie staje się zero, kiedy B=o. Wyraz <Æ zowie się 
współczynnikiem stalecznym. B jest znamieniem ewekcyi 
(argument). VWVszystkie odmiany peryodyczne wyrażają się 
przez wstawy lub dostawy jako linije trygonometryczne, 
których wartości są także peryodyczne, chociaź łuk rośnie 
nieskończenie. Z porównania wielu obserwacyy Astrono- 
mowie oznaczyli nareszcie wartość współczynnika 4, i 
kształt znamienia Æ, a tym sposobem wyrazili ewekeyą 
przez formułę. 


(29.20.29',5)wstf2() —6)—14) (*) 


gdzie )—© znaczy różnicę w długości słońca i xiężyca, 
A średnią anomalia xięzyca. Znając bieg względny w dłu- 
gości słońca i xiężyca i bićg anomalistyczny, łatwo jest 
znaleśdź czas, kiedy kąt 2()—0)—4 urośnie od zera do 
5607, a stąd kiedy wstawa tego kąta i ewekcya przez też 
same co pićrwiey przechodzić będzie odmiany , czas ten 
wynosi dni 51,81 194. 

Tyho-Brahe w szesnastym wieku porównywając z ob- 


(*) Astron. Delambra T. II, k. 308. Astron. P. 7Pvodhouse 
rozd. 54. 
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serwacyami mióysce xiężyca, rachowane podług znanego 
eu średniego, zrównania środka, i ewekcyi, postrzegł że 
się wypadki nie zawsze z sobą zgadzają, owszem, wyjąwszy 
kiedy xiężyc jest w kwadraturach i na płaszczyznie łącz- 
nóy (*), to jest na tómże samóm kole szerokości, co słoń- 
ce i ziemia, w innych wszystkich mieyscach zachodzi ró- 
nica tym większa im się bardziey xiężye od wymienio- 
nych położeń oddala, a naywiększa kiedy xiężyc znay- 
duje się o 45° od płaszczyzny łącznóy. Nierówność więc 
ta zależy wyraźnie od odległości kątowćy słońca i xięży- 
ca, i kończy swóy peryod, kiedy ta odległość urośnie do 
go, stąd wniesiono, że jest proporcyonalną wstawie po- 
dwóynćy odległości xiężyca od słońca. Wyrażenie jćy jest 


(55'.41',6) wst. 2( ) —©) 


gdzie współczynnik 55.41”,6 jest naywiększą jóy warto- 
ścią, która, jakóśmy mówili, przypada wtenczas, kiedy 
)—0—=459% Nierówność ta nazywa się odmianą albo wa- 
ryacyą biegu xiężyca (variation), peryod jéy wynosi po- 
łowę miesiąca synodycznego. 

Porównywając nareszcie położenia xiężyca ôbserw owa- 
ne w różnych porach roku z rachowanemi podług znane- 
go biegu średniego, zrównania środka. i znanych juź dwóch 
nierówności xiężyca, postrzedz można, że bieg jego obser- 
wowany leniwszy jest od biegu rachowanego przez sześć 
miesięcy, w których słońce idzie od punktu przyziemnego 
do punktu odziemnego i przeciwnie. I tak: jeśli weźmie- 
my za epokę obserwacyą zrobićną w styczniu, kiedy słońce 
przechodzi przez punkt przyziemny, i kiedy chcemy ze 
znanego biegu rachować mieysce xiężyca na pewny dzień 
marca, podług czasu upłynionego między tym dniem a epo- 
ką, znaydujemy przybyt w długości większy niż wskdzy- 


(*) Wyraz ten płaszczyzna łączna w polskim języku zastąpić 
zdaje mi się bardzo dobrze może wyrażenie powszechnie od 
Astronomów używane Sysigies , którego ani wytłumaczenie 
słowne, ani przyswojenie do polskiego języka nie zdaje mi się 
bydź bardzo łatwe. 
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wany przez obserwącyą; różniea ta powiększa się aż pó 
słońce nie dosięgnie średniey od ziemi odległości, naów. 
czas różnica co do mieysca xiężyca między wypadkami 
rachunku i obserwacyi coraz się zmnieysza, i zupełnie nie 
knie kiedy słońce przyydzie do punkta odziemnego, cho- 
ciaż wteuczas różnica w biegu dziennym xiężyca racho- 
wanym i obserwowanym jest naywiększa. Odtąd przez dra- 
gie sześć miesięcy różnica bierze znak przeciwny, znowu 
rośnie, dochodzi naywiększey wartości, podobnemiż potóm 
ubywa stopniami, i nareszcie niknie, kiedy słońce przyy= 
dzie do punktu przyziemnego. Wyraźny stąd widzimy 
związek między odległością słońca od ziemi atą nierow nością, 
odkrytą przez Tyho-Brahe, i nazwaną zrównaniem rocznem 
(équation annuelle), gdyż jey peryod rok jeden zaymuje. 
Wyrażenie zrównania rocznego jest: 


(11. 11,97) wst" 


„A tmaczy anomalią średnią słońca, 

Zwównanie roczne naywiększe jest, kiedy -4'=go” lub 
2709, staje się zaś zero kiedy wartości na 4 są o° lub 
180%. Teorya ciążenia bardzo prosto tę ostatnią tłumaczy 
nierówność. Słońce bowiem zbliżając się do ziemi zbliża k 
się razem do xiężyca, a stąd działanie jego na tę gwiazdę 
powiększa się, zwłaszcza wtenczas, kiedy xiężye środkuje 
między słońcem a ziemią. Działanie naówczas słońca na 
xiężye zmnieysza jego ciążenie na ziemię, stąd droga ĵe- 
go staje się nieco większą i bieg powolnieyszy. Kiedy po- 
tem słońce oddala się od ziemi, xiężye zaczyna bydź bar- 
dziey jóy działaniu posłusznym, i bieg jego staje się chyź- 
szym. Zrównanie więc roczne jest koniecznym wypad- 
kiem elliptyczności drogi ziemskiey około słońca, odmia- 
ny więc tóy ostatniey wpływać muszą na bieg xiężyca, 

i właśnie z odmian wiekowych mimośrodu drogi ziemskiey, 
wynikają odmiany wiekowe biegu średniego xiężyca. 

Te są trzy waźnieysze nierówności biegu xiężyca, wpły- 
wające na odmianę długości elliptycznóy xiężyca; ale u- 
waga ich nie wystarcza do ułożenia tablic, którehy się z ob- 
serwacyami zgadzały , jest jeszcze wiele innych zrównan, 
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które można uważać jako poprawki trzech wyżey wyło- 


żonych. La tablicach xiężyca zrównania te ułożone w ta- 
lice otrzymują się łatwo podług znanych znamion, od kto- 
rych zależą, i ich summa razem zę zrownaniem środka do- 
daje się do długości średniey xiężyca dla wynalezienia je- 
go długości prawdziwćy. Pochyłość drogi xiężycowóy do 
ekliptyki, promień wodzący, a stąd jego szerokość ae 
rallaxa, podlegają także odmianom peryodyeznym. 


LXVII. Ważenie się więżyca w długości (libration en longitude). 
Ważenie się w szerokości (libration en latitude). 7Pażenie 
się dzienne (libration diurne). 


Powiedzieliśmy wyzéy, ĉe tarcza xiężyca do nas obró- 
cona, w każdóm jego położeniu jest zawsze laź sama, a 
stąd, że xiężyc ma bieg wirowy w tęż samę stronę i tóy- 
Że samcey trwałości co bieg peryodyczny. Gdyby bieg pe- 
ryodyczny xiężyca był doskonale jednostayny, tak jak jest 
bieg wirowy, czyli gdyby przybyty kąta COB (lig. 47) 
w biegu peryodycznym równe były przybytom kąta pCm' 
w biegu wirowym, na ówczas tarcza xiężyca do nas obró- 
cona byłaby zawsze taż sama. Ale bieg peryodyczny xię- 
życa jako bieg po elipsie nie może bydź jednostayny, je- 
śli zp. po upłynieniu dni trzech, xiężye przeszedł od pun- 
ktu B dopunktu G, tak że odległość jego kątowa od li- 
nii OB wyraża się przez kąt COB, po ubieżeniu drugich 
trzech dni odległość kątowa od linii OB nie będzie ró- 
wna podwóyuemu kątowi COB, gdy tym czasem w bie- 
gu wirowym, jeżeli kąt pCm wyraża odległość kątową 
ubieżoną przez trzy dni, podwóyny kąt pm! wyrazi ilość 
biegu wirowego w przeciągu dni sześciu. Jeśli więc szyb- 
kość kątowa xiężyca w przeyścin od punktu 8 do C 
mnieysza jest od szybkości biegu wirowego, punkt m wi- 
dziany na brzegu zachodnim xiężyca w położeniu G, posu- 
nie się przez przewyżkę szybkości biegu wirowego nad 
biegiem peryodycznym bardzićy ku zachodowi, i nie bę- 
dzie widziany z punktu O, tym czasem pokażą się plamy 
pićrwiey nie widziane na brzegu wschodnim xiężyca. Fe- 
nomen ten nazwano ważeziem się więżyca w długości (li- 
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bration en longitude). Ważenie się w długości jako x y 
nikające z nierównego biegu xiężyca, zależeć musi od r 
Źnicy między średnią i prawdziwą anomalią, czyli od zró 
wnania środka, i gdyby os obrotu wirowego xiężyca był 
pionową do płaszczyzny jego drogi, ważenie się w dłu 
gości byłoby proporcyonalne zupełnie zrównaniu środka, 
i naywiększa jego wartość wynosiłaby 6°.18'.52" P, na- 
zywając przez P summę wszystkich perzubacyy. Os wi- 
rowego biegn xiężyca nie jest pionowa do płaszczyzny je- 
go drogi ale pochylona do nicy pod kątóm 867.54, wypa- 
dek tedy ważenia się w długości nie będzie zupełnie takim 
jakeśmy go uważali. Daymy bowiem, że oś biegu wiro- h 
wego xiężyca jest równoległą do jego drogi, wyobraźmy 
ją ua (fig. 4;) przez liniją rs, oczywista jest, że w tym 
przypadku pomimo biegn wirowego widzielibyśmy obie 
strony xiężyca, jednę w położeniu Ø na którćy znayduje 
się biegun z, drugą w położenin < gdzie drugi biegun s 
do ziemi byłby obrócony. W rzetelnym rzeczy stanie, po- 
nieważ oś obrotu wirowego jest nieco pochylona do dro- 
gi xiężyca, chociaż drugiey połowy widzieć całkowicie 
nie możemy, widzimy jednak oba bieguny, które się obra- 
cają do ziemi tak, jak się w przesileniach obracają ku słoń- 
cu raz biegun północny, drugi raz południowy. 'T ym spo- 
sobem kiedy plamy dobrze znane nikną około bieguna pół- 
nocnego, nowe się pokazują około przeciwnego bieguna, 
tak iżby się zdawało, że oś xiężyca waha się raz zbliża- 
jąc do nas biegun północny a oddalając południowy, dru- 
gi raz oddalając pićrwszy a zbliżając drugi. Pozorny ten 
ruch xiężyca nazwany ważeniem się ww szerokości (libra- 
tion en latitude) wynikający z pochylenia równika xię- 
życa do jego drogi, jest bardzo mały, z przyczyny nie wiel- 
kiey tych dwóch płaszczyzn pochyłości. 

Trzecie nareszaie złudzenie co do ważenia się xiężyca, 
odkryte przez Galileusza i nazwane waśeniem się dzien- 
ném (libration diurne), pochodzi stąd, że obserwator poto- 
żony jest na powiérzchni ziemi nie zaś w jćy środku. Gdy- 
by bieg peryodyczny xiężyca hył jednostayny i doskonale 
równy biegowi wirowemu, i gdyby oś tego ostatniego bie- 
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gn była pionowa do drogi i a naówęzas jedna i taź 
sama tarcza XiCfZyca byłaby 7a obróconą do środka 
Bomi. Dwie linije wiedzione do środka xiężyca, jedna 
ze środka ziemi, druga z punktu jóy powićrzehni, w ogól- 
ności nie trafią na tenże sam punkt powiórzchni xiężyca, 
tarcze więc xiężyca obrócone do środka ziemi i do ria 
¿nych punktów jćy powierzchni, są koniecznie różne, Nadto 
tarcze te są różne dla jednego mieysca, podług różnego xię- 
życa w ciągu dnia położenia. I tak: w czasie wschodu xię- 
życa pewne punkta około brzegu jego wyższego widziane 
są z powićrzchni ziemi, któreby z jóy środka widziane nie 
były, punkta te w miarę jak xiężyc podnosi się, zwolna 
nikną, i kiedy xiężyc pęzeszedłszy przez południk ma się 
ku zachodowi, brzeg jego wyższy staje się miźszym i prze- 
ciwnie, punkta pewne wkoło brzegu bliższego poziomu, 
które pićrwiey widziane były, teraz się kryją, a natomiast 

na brzegu drugim pokazują się nowe pićrwiey nie widzia- 
ne plamy. 

Widzimy z tego rozbioru fenomenów, że wszystkie te 
trzy rodzaje ważenia się, nie zależąc od żadnego osobnego 
biegu xiężyca, są tylko złudzeniem, wynikającóm z nieró- 
wności biegu peryodycznego ; z pochylenia osi biegu wi- 
rowego do drogi xiężyca, i z różnego w ciągu dnia poło- 
żenia xiężyca względem obserwatora, ktore się dla biegu 
dziennego ziemi ciągle odmienia. 


LXVII. Gdry i atmosfera ziężyca. 


Oprócz plam, jakie na xiężycu widzieć się dają, a które 
albo są gatunkiem materyi mającey mnieyszą własność od- 
bijania promieni światła, aniżeli inne części powiórzchni 
xiężyca, lub są skutkiem zupełnie nieznanych nam przy- 
czyn, widzieć zawsze można na tarczy ciemney xiężyca przy 
płaszczyznie oddzielającćy stronę ciemną od strony świa- 
tłóy, punkta jasne, jedue zaledwo z powierzchnią oświeco- 
ną stykające się, inne zupełnie od nićy oddzielone. Czę- 
ści te jasne powićrzelini xiężyca, nieco innego. bydź mu- 
szą, tylko góry, których wierzchotki naypiórwiey są oświe- 
cone, kiedy jeszcze ich spody chociaż bliższe częsci świa- 
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tłćy, zostają w cieniu, i dla tego poczynające się oświe 
góry xiężycowe, wydają się jakby części od hryły 
gwiazdy oderwane; że zaś te odległości wierzchołków 
oświeconych od części -światłćy xiężyca są częstokroć b 
dzo znakomite, stąd wnieść należy, że góry pokrywaj 

; stå 2 R a 
powierzchnią tego planety, są znaczney wielkości. (hs 
wując moment oświecenia się jakiego punktu xiężyca i mi 
rząc jego odległość od tarczy oświeconćy, można ocen 
z pewnóm do praw dy przybliżeniem wysokość góry, kt 
róy oświecony wierzchołek widzieliśmy. 

Niech ABC (fig. gi) wyohraża nam stronę widzialn 
powićrzchni xiężyca, ÆNG jłaszczyznę oddzielającą stro 
nę oświeconą od strony ciemnćy, czyli płaszczyznę piono 
wą do linii łączącćy środki słońca i xiężyca. Daymy żeś 
my obserwowali czas oświecenia się punktu T, i chcemy 
znaleśdź wysokość tego punktu nad powierzchnią xiężyca, 

i ; ała EE 
Poprowadźmy myślą przez punkt 7" liniją przechodzącą 
A E : ; A 
przez środek xiężyea S$, która przeydzie także przez spód 
góry w punkcie mp. m, tak że wysokość góry na figurze 
wyrazi się przez mT. Ponieważ uważamy ten monent, 
kiddy sam tylko wierzchołek T jest oświecony, widocz- 
narzecz, że promień JMN T, idący od słońca i ośw iecają- 
cy naypićrwiey wierzchołek 7, jest styczną do powićrz- 
chni xiężyca w punkcie pewnym płaszczyzny „AAC, w pun- 
kcie zp. N; nadto promień ten jako prawie równoległy 
do linii łączącey środki słońca i xiężyca, jest pionowym 
do płaszczyzny ANC, kąt przeto TNS jest prostym i li- 
nija Z1N jest odległością naykrótszą punktu 7'od koła ANC: 
TN*=TS"—NS* 

=(7S+-NS)(TS— NS) 

=(mT+-2N$S ) m7. 
Opuszczając mT w porównaniu 2/VS otrzymamy: g 

TN*=m1T.>NS 

TN? 


T = — 
m 2\5 


Idzie teraz o znalezienie ilości TN. 
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Mierząc 2 ziemi odleyłość punktn Z od punktu ¿Y to 

jest od naybliższego punktu na kole ANC, otrzymujemy 

jrojekcyą tóy linii na płaszczyznę pionową do kierunku 

widzenia, to jest na płaszczyznę -4BC, nazywając przeto 

Lę projekcyą przez K, a kąt jaki czyni linija NTP z pła- 
szezyzną ABC przez s „będzie : 


K— NT'dosti"N7T wst .B 4N=MVTwst.-4. 


Kąt sf jest to kąt, jaki czyni płaszczyzna ÆBC z płaszczy” 
zną ANC; zamiast tego kąta wziąść można różnicę mię- 
dzy długością słońca, a dłngością xiężyca. Stąd 
ma 
à anik wed. 
2 NS 

VV tém zrównaniu otrzymamy z obserwacyi K, tojest kąt 
pod którym się wydaje projekcya linii N? na płaszczy- 
znie /BC; rozdzielić wypada ten kąt przez wstu4, ao- 
trzymamy wielkość pozorną ZVZ, dzieląc ją przez pozor- 
ną średnicę xiężyca otrzymujemy NT wyrażoną w czę- 
ściach tóy średnicy , którą przeto za jedność w zrówna- 
nin uważać należy; podnosząc potćm otrzymaną liezhę do 
potęgi drugiey, otrzymamy liczbę dającą stosunek wyso- 
kości góry do średnicy xiężyca. Stąd łatwo jest mieć tę 
wysokość w milach lub w innych miarach podłużnych. 
Tym tedy sposobem można otrzymać przez przybliżenie 
wysokość gór xiężycowych, i z ohserwacyi tych pokazu- 
je się, że bryła xiężycowa okryta jest górami daleka wię- 
kszemi w porównaniu promienia xiężycowego, aniżeli są gó- 
ry na powierzelni ziemi w porównaniu promienia ziem- 
skiego. 

Niektóre z części światłych oderwanych od oświeco- 
ney sirony xiężyca, w tak wielkiey niekiedy widziane by- 
ły odległości od płaszczyzny, stronę ciemną od światłey 
oddziełającey, iż od słońca oświeconemi bydż niemogły. 
Takie kilkakrotnie widział Ilerschel, który je za wolka- 
niczne uważa, jednćy z nich mierzona średnica pozorna 
wynosiła sekund trzy. 

Widok plam xiężycowych zawsze równćy i tćyże sa- 
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méy jasności dowodzi, że w atmosferze xiężyca, jeżeli 
ta znayduje, nie ma chmur podobnych chmurom w atmo 
sferze ziemskiey tworzącym się. Gdyby atmosfera łami 
ca promienie światła otaczała xiężyc, zakrycia naówczą 
gwiazd przez ten xiężyc byłyby opoźnione a ich wym 
rzenia się przyspieszone o pewną ilość, którąby obserwa 
cye odkryć mogły. Dokładne tego rodzajn obserwacye 
pokazały, że skutek ten jest zupełnie nieznacznym, i że 
atmosfera xiężycowa, jeżeli ta rzeczywiście ma mieysce, 
tak jest rzadką że jćy refrakcya pozioma dwóch sekund 
wynosić nie może. Ta nieprzytomność atmosfery i nie- 
foremność linii oddzielającćy stronę światłą od ciemnóy 
dowodzą, że xiężyc pozbawiony jest wody i innych pły- 
nów. Wszystko więc zdaje się pokazywać, że xiężyc jest 
bryłą wszędzie ssiadłą i twardą; nasterczoną górami i nie 
zamieszkaną przez żadne podobne ziemskim zwierzęta. 


SPP 
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LXIX. Obserwacye biegu Wenusa i odmiany jego tarezy co do 
wielkości i światła. 


Poznawszy biegi słońca i xiężyca, gwiazd, które nay- 
pićrwiey uwagę naszę zająć były powinny, przystąpmy do 
poznania biegów gwiazd innych ruchem własnym obda- 
rzonych, któreśmy planetami nazwali. Znamy ich dzisiay 
dziesięć (n. 1) z pomiędzy których nayświetnieyszy jest pła- 
neta Wenus i od niego badania nasze zaczniemy, 

Komuż nieznana jest gwiazda, która w pewnych porach 
roku, przez długi czasu przeciąg, zaraz po zachodzie słoń- 
ca, jaśnieje na niebie, przewyższając blaskiem wszystkie 
inne planety i gwiazdy? Jest to właśnie planeta, o któ- 
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rym mówić mamy, a który widziany po zachodzie słoń- 
ca, nazywa się pospolicie gwiazdą wieczorną. Obserwując 
go przez wiele następnych nocy postrzeżemy łatwo, że je- 
go odległość od słońca, czyli kąt zawarty między dwiema 
linijami od obserwatora do planety i słońca wiedzionemi, 
zwany pospolicie elongacyą (elongation), albo oddaleniem 
się planety od słońca, ciągle się odmienia. Postrzegamy 
go nayczęściey ku zachodowi zaraz po zachodzie słońca, 
naówczas średnica pozorna planety, mierzona przez mikro- 
metr, jest bardzo mała, oświecona jak xiężyc w kilka dni 
po pełni. Planeta w ciągu dni następnych coraz się daz 
lóy odsuwa od głońca ku wschodowi, tarcza jego pozor- 
na staje się większą, chociaż część oświecona nieco ma- 
leje, nareszcie doszedłszy do 45? odległości od słońca, 
znowu się do niego wraca, tarcza pozorna dalćy vośnie, aż 
nareszcie przychodzi do słońca i gaśnie w jego promie- 
niach, albo się pokazuje w postaci czarnćy plamy, prze- 
biegającóy tarczę słońca od wschodu na zachód; wielkość 
wtenczas tarczy pozornóy jest naywiększa, eo pokazuje, że 
planeta jest w naymnieyszey od ziemi odległości. Odtąd 
już niewidać więcóy gwiazdy wieczorney; ale zwróciw- 
szy uwagę na niebo przed wschodem słońca postrzeżemy, 
że tenże sam planeta wciąż oddalając się od słońca, co- 
raz dalóy ku zachodowi idzie, tarcza jego pozorna maleje, 
ale skrawek oswiecony, którego rogi obrócone są zawsze 
ku stronie przeciwnćy słońcu, bardziey rośnie. Planeta 
dochodzi znowu naywiększey swojćy od słońca odległości 
ku zachodowi, która jest taż sama co i ku wschodowi, to 
jest 459, odmienia swóy kierunek iznowa powraca do słoń- 
ca, ale tarcza jego coraz staje się mnieyszą, a część oświe- 
cona coraz rosnie, tak, Że nareszcie dochodzi do słońca i 
albo się zań kryje, albo pokazuje nam tarczę zupełnie 
oświeconą, ale bardzo małą; co dowodzi że się wtenczas 
znayduje w naywiększćy od ziemi odległości. "Potem pla- 
neta staje się znowu gwiazdą wieczorną, i znowu wszyst- 
kie fenomena, tak jakeśmy opisali, tąż samą odbywają się 
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LXX. Fenomena w biegach obserwowanych JE enusa, tłumaczą 
przypuszczając że planeta krąży wholo słońca, i że dr 
jego zajęta jest drogą ziemską. Złączenie wyższe i niźs 


Fenomena te oczywiście nam pokazują że Wenus, 
jak i ziemia, opisuje pewną drogę około słońca, i Że 
droga objęta jest drogą ziemi; w przeciwnym bowiem ı 
zie zdarzyćhy się powinno, że ziemia znalazłaby się mi 
dzy planetą a słońcem, i planeta naówczas byłby w prz 
ciwległości, eo się nigdy nietrafia. Przypuszezenie to bar 
dzo dobrze tłumaczy różne fenomena, wynikające z różne 
go położenia tego planety i ziemi względem słońca. Wy 
stawiny sobie na (lig. 48) słońce w pnnkcie S, i drogę We 
nusa FYDNP; niech C wyraża punkt ziemi, z którego ob 
serwujemy, a który uważamy, dla prostszego tłumaczenia, ja 
ko znaydujący się z całóm kołem ABC, wyobrażającóm ró- 
wnika, na teyże samóy płaszczyznie co i droga VWenusa. 
Widzimy naprzód, że kiedy Wenns znayduje się w pun- 
kcie /V, to jest w złączeniu miższćm (conionetion inferi- 
eure), tarcza jego jest wtenczas naywiększa, ale ponie- 
waż strona widziana z punktu C jest zupełnie przeciwną. 
stronie oświeconćy , tarcza VVenusa jest albo niewidzial- 
na, albo w postaci plamy czarućy zuayduje się na larczy 
słońca, tak właśnie jak się w podobnych zdarzeniach znay- 
duje xiężyc ziemski. W punkcie F7, czyli w złączeniu 
wyższćm (conjonction supérieure) taceza VVenusa jest mniey- 
sza ale oświecona tak jak xiężyc w pełni. Wreszcie tar- 
cza ta jest w połowie tylko oświecona w punktach P i 
D, gdzie linija widzenia z promieniem wodzącym formuje 
kąt prosty. Odmiany więc światła i wielkości pozornćy 
WVenusa, łatwo się tłumaczą przypuszczając, że jego droga 
kołowa lub do nićy zbliżona, zajęta jest w drodze ziem- 
skicy, Z równą prostotą poymują się inne fenomena w bie- 
gu tego planety dostrzegane. 

Niech CS4F wyraża poziom mieysca ©, pod który słoń- 
ce zachodzi, planeta widziany będzie w punkcie zp. g i 
w ienczas zowią go zorzą wieczorną, w dni kilka pe- 


ta posunie sig ku hi D, powiększając ciągle kąt odlegto- 
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ści swojóy od słońca i kierując się od zachodu na wschód; 
od punktu D planeta zaczyna zbliżać się do słonca i od- 
miesiosy. do gwiazd stałych ma bieg wsteczny, to jest od 

«schodu na zachód. Bieg teu trwa ciągle aż do punktu 

P, odkąd planeta zaczyna się oddalać od gwiazd stałych 

ku zachodowi i ma bieg* postępujący- Planeta znaydnją- 

cy się na drodze od N do 77, poprzedzając ciągle wschód 

i zachód słońca, nie*może bydź widziany tylko zvana, i 

wtenczas właśnie nazywają go gwiazdą albo zorzą ran- 

ną. W puuktach P i J) planeta odmienia sWóy kierunek 

między gwiazdami stałemi i przez czas ‘niejaki zdaje się 

bydź nieruchomym (stationaire), to jest tym samym odpo- 

wiadać gwiazdom. 

Uważalismy dotąd ziemię jako zostającą w spoczynku, 
gdy w rzeczy samćy ziemia, jak wiemy, ma bieg swóy wła- 
sny od zachodu na wschód, bieg, który jest powolnieyszy 
niżeli. bieg VWenusa; stąd więc wynika, że biegi planety 
pozorne, będą wypadkiem kombinacyi biegn jego własne- 
go ihiegu ziemi. Pumkta 77 i WV pozostaną zawsze pun- 
ktami, gdzie planeta ma bieg kierunkowy i wsteezny, ale na- 
przód trwałość tego biegu nie będzie taź sama, powtóre pun- * 
kia stanowisk nie przypadną w punktach D i P, gdzie pro- 
niień widzenia jest styczną do drogi planety, ale niedale- 
ko tych punktów w mieyscu, gdzie łuk mm, c' ociaź wię- 
kszy od łuku mn, w biegn rocznym w tymże samym cza- 
sie przez ziemię ubieżonego, dla swćy jednak pochyłości 
rzucony na drogę ziemi, staje się równym łukowi m zł, 
tak że dwie linije m'm, i nm w dwóch dniach następnych, 
prowadzone z ziemi do planety są równoległe i teimuż sa- 
memu punktowi nieba odpowiadają. 


LXXI. Obserwacye Mei kuryusza i iùnych planet. Bieg planet 
wyższych wróżnych kierunkach dowodzi biegu ziemi, i przez 
ten bieg łatwo się tlumaczy. IMicysca srodo-ziemne i środo- 
słoneczne planety. 


Merkuryusz, podobne jak Wenus, w biegu swoim koło 
słońca okaznje fenomena, które tymże samym tłumacza się 
1 . : O 
8 S 6 Er y yr » T 
posonem, Uba te planety, nazywają się planety niższe, 
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(planètes inférieures) dla tego, że są bliższe słońca niż zi 
mia, inne wszystkie, jako to: Mars, Ceres, Pallas , Jun 
Wyesta, Jowisz, Saturn, Uranus, zowią się planety "wy 
sze (planètes supóricures), gdyż ich drogi oheymują w s 
bie drogę ziemską. (o łatwo widzieć można uważając, £ 
wszystkie te planety przychodzą równie do złączeń jak 
do przeciwległości, a nie znaydnją się nigdy w złączeniu 
niższćm jak Merkurynsz i Wenns. Gdyby ziemia był 
w spoczynku wszystkie planety wyższe, czyto je uważamy 
jako krążące wkoło słońca, czy wkoło ziemi, miałyby: 
zawsze bieg w jednę tylko stronę, zp. od zachodu na wschód, 
gdy tym czasem obserwacye nas uczą, Że bieg planet wyż- 
szych, kierunkowy jest w złączeniach, a wsteczny w prze- 
ciwległościach, inareszcie w pewnych punktach drogi od- 
niesiony do gwiazd stałych, planeta zdaje się bydź nieru- 
chomym. 

Bieg ziemi kombinowany z biegiem planety fenomena 
te bez żadnóy tłumaczy trudności. Itak niech abcde (fig. 49) 
wyobraża drogę ziemską, fghk drogę planety wyższego 
biegącego ruchem powolnieyszym, aniźcli ziemia tak, że 
łuki gf, hk ete. mnieysze są odłuków ab, de, etc., przez 
ziemię w tymże samym czasie opisanych. Dla pochyłości 
jednak łuku ab do gf, planeta uważany z punktów aib, 
widziany będzie po linijach rozchodzących się a/f’ i bgg 
a przeto bieg jego między gwiazdami stałemi będzie kic- 
runkowy od J” dog. Lecz kiedy planeta znayduje się 
blizko przeciwległości i opisuje łuk zp. Ak, w czasie kie- 
dy ziemia opisuje łuk ed, naówczas z punktu d uważany 
planeta, wydaje się w punkcie 4, uważany zaś z punkta 
e pokazuje się w mieyseu #, tak, że chociaż istotnie prze- 
* bieżony łuk hk przez planetę, jest zawsze w jednę stronę, 
to jest od zachodu na wschód, odniesiony jednak hieg pla- 
nety do gwiazd sta*ych, zdaje się bydz w stronę przeciw- 
ną, to jest od wschodu na zachód. Oczówisla więc jest 
rzecz, że dla biegu ziemi w przeciwległościach, bieg pla- 
net uważany z ziemi musi bydź wsteczny; bieg ten zawsze 
jest kierankowy w złączeniach, a w pewnćy od tych punktów 
odległości, bieg planety uważany z ziemi jest nieznaczny. 
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7% tego cośmy dotąd widzieli, nie tylko się potwierdza 
bieg ziemi około słońca, ale nadto wielkie jest podobiexń- 
stwo do prawdy, że planety wszystkie, są to ciała podda- 
ne sile słoneczućy, i mocą téy siły opisywać Powinny wko- 
ło tego spólnego ogniska linije krzywe, znaydujące się na 
jednóy płaszczyźnie przez srodek słońca przechodzącóy, 
Dia wyświecenia lepićy téy prawdy i dla oznaczenia fi- 
gury dróg planet, ich położenia, i mieysca planet na tych 
drogach, weydzmy w ścisleyszy rozbiór jawiących się fe- 
nomenów, i z ich obserwacyy staraymy się otrzymać sposo- 
by wyrachowania ua kaźdy moment mieysca planety tak, 
jak się nam jo udało zrohić ze słońcem i xiężycem, 
Ale między sposobami poymowania i rachowania bie- 
gów planety isłońca, ta waźna zachodzi różnica, źe w o- 
statnim przypadku mogliśmy robić obserwacye z punktu, 
około którego słońce zdaje się krążyć, w biegu zaś pla- 
nety około słońca, obserwacye nasze nie mogą juź bydź 
robione z ogniska drogi planety, i stad właśnie wypadają 
rozmaite zawikłania w biegu planet, który uważany ze słoń- 
ca jest zawsze kierunkowym, uważany zaś z ziemi Lieg 
ten nie może hydź zawsze w tym samym kierunku. Zeby 
więc bieg ten widzieć we własciwéy jemu prostocie, na- 
leży z obserwacyy robionych z ziemi, wyciągnąć położenie, 
a stąd bieg planety, jakiby się nam okazał, gdybyśmy go 
ze słońca uważać mogli. Położenie planety odniesione do 
środka słońca nazywa się położeniem <środo-slonecznóm 
(lieu hóliocentrique); położenie to uważane ze środka zie- 
mi zowie się położeniem środo-ziemnóm (licu góocentriqnie). 
Idzie więc oto, jak mając położenie środo-ziemne planety, 
wynaleśdź jego położenie środo-słoneczne. Na rozwiąza- 
nie tego zagadnienia służą nam wprawdzie zrównania po- 
dane w przystosowaniu Tr. kul. $ 32, ale do rozwiązania 
tych zrównań, oprócz położenia środo-ziemuego planety, 
to jest jego długości i szerokości wyciągnionćy z obserwa- 
cyi, znać nadto potrzeba odległość planety od słońca i rzut 
tey odległości na płaszczyznę ekliptyki, ilości których je- 
szcze nie znamy. Formuły te w teraźnieyszym stanie Astro- 
nomii, gdzie teorya planet jest dobrze znajoma, używ ają się 
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dla wynalezienia małych błędów tablic z porównania miey 
obserwowanych z rachowanemi; i wtenczas odległość pla 
nety od słońca i długość jćy rzutu na eklipiyce, dane s 
przez tablice planety. Ale jakimże sposobem przyydzie 
my do ułożenia tablic planety, czyli do wynalezieni 
pierwiastków jego biegu? Nad tém się nam teraz zasta 
nowić wypada. 


LXXII. Sposoby wynalezienia położenia środoslonecznego węzłów 
planety, Jak się dochodzi pochylość drogi planety dv ekliptyki. 


Elementa dające poznać położenie drogi planety są dwa: 
mieysce węzłów, to jest przecięcia się drogi planety z ekli- 
ptyką, i pochyłość tóy drogi do płaszczyzny ekliptyki. Ob- 
serw ując planetę wtenczas, kiedy jego szćrokość środozie- 
mna jest zero, otrzymujemy oczówiście mieysce węzła wi- 
dziane z ziemi; linija węzłowa widziana z ziemi pokazać 
się nam musi pod rozmaitemi kątami, podiug różnego zie- 
mi względem tóy linii położenia; i różnica w długości śro- 
doziennóy węzłów nie będzie 180%. Jest jednak przypa- 
dek gdzie położenie węzła nważane z ziemi, jest to samo 
co widziane ze słońca, a towtenczas kiedy planeta przy- 
chodząc do węzła przychodzi razem do złączenia lub prze- 
ciwległości ze słońcem, mieysce węzła oznaczone naów- 
czas z ziemi, jest razem mieyscem środo-słonecznóm. Spo- 
sób ten oznaczenia położenia węzłów bardzo się dobrze 
udaje dla Merkuryusza i Wenusa, których obróty prędko 
się kończą, a przeto fenomena te nie są zbyt rzadkie. Ja- 
koż zdarza się, że Merkuryusz lub VVenus, przechodzą 
przez tarczę słońca, i wtenczas właśnie są w złączeniu i 
w węzle razem. Obserwacye powtarzane tego fenomenu 
dają dokładnie poznać położenie węzłów planet niższych. 
Porównywając z sobą położenie obu węzłów, i położenie 
węzła jednego w różnych czasach, wypada naprzód, że ró- 
Źnica w długości węzłów = 180”, a przeto, że linija wę- 
złowa przechodzi przez środek słońca; powtóre, że poło- 
żenie tych węzłów jest albo stateczne „ albo powolnym 
bardzo uległe odmianom. 

Wyłożonego tu sposobu oznaczenia położenia węzłów 
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nie możemy użyć do planet wyższych, których biegi są da- 
leko powolnieysze, a stąd fenomena, na których obserwa- 
cyi ten się sposób zasadza daleko rzadsze. Następujący 
sposób jest ogólnieyszy: bo z równą korzyścią do wszystkich 
planet zastosowanym bydź może. Na fig. 5o ZE oznacza 
liniją punktów równonoenych, P mieysce planety w eza- 
sie kiedy znayduje się na ekliptyce a zatóm w węzle, 
PSN jest linija węzłowa przechodząca przez słońce S. Ob- 
serwacya daje nam kąt PZE= L, to jest długość śrado-zie- 
mną planety, i kąt SZE czyli długość słońca. Nadto li- 
nija ZS=R wyrażająca odległość słońca od ziemi, znana 
jest z tablic słońca, w tróykącie więc PZS czyniąc PS=r, 


będzie 
r "Mi. 0. L$ 
R wst(N— L) 
R.wst.O 


TSG NRA A 


TW tém zrównaniu kąt O jest różnicą między długością 
środo-ziemną planety i długością słońca =L—SZN. Nie- 
zmanemi więc ilościami są r i N. Qzekaymy aż planeta 
ukończywszy swóy obrót, powróci znowu do tegoż same- 
go węzła; postępując wienczas podobnym sposobem, otrzy- 
mamy drugie zrównanie 


_ HRwtO 
r= gW © 


gdzie ilości R’, O,i L' znane są z obserwacyi i z tablic 
słońca, ilości zaś r i ZV są też same co w zrów. (1), gdyż 
naprzód planeta znayduje się znowu w tymże sumym wę- 
zle, a zatóm w tym samym punkcie swojéy drogi, iwtćy 
samóy przeto odległości od słońca; powtóre, długość wę- 
zła N w czasie jednego obrotu planety można uważać za 
nieodmienną. równania więc (1)i (2) nie tylko dają nam 
poznać długość węzła, ale jeszcze dają nam element bar- 
dzo ważny, to jest odległość planety od słońca. 

Mając oznaczone położenie węzłów planety, pochyłość 
jego drogi dochodzi się tym sposobem. Obserwuymy pla- 
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netę wtenczas, kiedy długość słońca jest taż sama co d 
gość węzła. Na fig. 51 ZSN wyraża liniją węzłów pr 
chodzącą przez ziemię Z i słońce $, y=PZH jest s; 
rokością ścodo-ziemną planety będącego w punkcie | 
kąt PKM==I wyraża pochyłość płaszczyzny ZKM cz 
ekliptyki do płaszczyzny ZKP czyli drogi planety. 
| PM 

MK 

PM=ZM.styy , MK = ZM. wst. KZM=ZM wst. 0 


sty Ï— 


Ponieważ ilosci y i © łatwo się otrzymują przez obser- 
wacyą, wartość więc na Z może bydź tym sposobem wy- 
naleziona. bPowtarzając podobne obserwacye i rachunki, 
wartość na Z wypada prawie ta sama; co naprzód peka- 
zuje, że droga planety jest istotnie płaszczyzną przecho- 
dzącą przez środek słońca, powtóre, że odmiany pochyło- 
ści drogi planeiy do ekliptyki, albo są Żadne albo bar- 
dzo powolne. 


LXXII. Wynaleśdź czas obrotu peryodycznego planety. Z obser- 
wacyi złączeń lub przeciwłegłości otrzymać mośna bieg ig- 
towy planety w długości; nadto wywodzą się zrównaniu przez 
które mając znane położenie plaszezyzny drogi planety wzglę- 
dem ekliptyki, otrzymuje się szerokość środo-słoneczna plane- 
ty, promień wadzący i środo-sloneczna odległość planety od 
węzła. 


Dla wynalezienia obrotu gwiazdowego, obserwuymy dwa 
następujące po sobie przeyścia planety przez tenże sam wę- 
zeł, a czas upłyniony między obserwacyami będzie obro- 
tem gwiazdowym. W tym rachunku potrzeba mieć wzgląd 
na odmianę położenia węzłów jesli ta jest znaczna; odmia-, 
nę zaś tę dają obserwacye położenia węzłów wyżey wy- 
łożone i porównane z sobą po upłynienin znacznego czasu. 
Dla otrzymania obrotu średniego planety około słońca, po- 
trzeba także użyć obserwacyy przeyścia przez węzeł od- 
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ległych od siebie przeciągiem czasu zaymującym znaczną 
liczbę obrotów , a tym sposobem odmiany przypadkowe 
biegn średniego planety, zależące od działania innych pla- 
net, i błędy obserwacyi, niszczą się po, większey części, a 
błąd pozostały rozdzielony przez liczbę upłynionych obro- 
tów, tym mniey wpłynie na wartość obrotu średniego, im 
liczba dzieląca będzie większą. 

Żehy poznać bieg planety w rozmaitych punktach je- 
go drogi, obserwnymy go wtenczas kiedy się znaydnje w złą- 
czeniu lub przecć:wległości. Rachunek tych obserwacyy 
oprócz biegu kątowego płanety na jego drodze, da nam 
jeszcze położenie planety odmesione do słońca, to jest dłu- 
gość jego i szerokość środo-słoneczną, i wielkość promie- 
nia wodzącego. I tak na (fig. 52). Niech płaszczyzna ZPM 
wyraża płaszczyznę łączną, na którćy się znaydnje planeta 
P; SG jest linija węzłowa przechodząca przez słońce S. 
Kąt POM=/, wyraża pochyłosć drogi planety do ekli- 
ptyki. Długość środo-ziemna planety MSo Y w tym przy- 
padku jest taż sama co środo-słoneczna. 

PMH __ MS.styp styp 


sty L= CM MSastó  wst.0 


sty p=>sty. Z, wst OGw.5, (3); 
W troykącie ZSP 
PŚ... ZS 
wsty wst ZPS 
pg — ŽSwsty p _Biysty_ (2) 
— wst(p—.)) ~ wst.|p—?) 


gdzie » znaczy odległość planety od słońca, R odległość 
ziemi od słońca. 


Wynaydźmy teraz odległość planety od węzła wziętą 
na drodze planety. 


PC=PSwst0' 
CH= MIS wst O. 
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CH__MSwst O 


PG =P 1817 
z wst, O e wst O dost. p 
dost Z=dostp -7 RU. wst. O =— rar e) 


Mając znaną przez wyźćy wyłożone sposoby długość wę 
złów i pochyłość drogi planety do ekliptyki; tudzież dł 
gość środo-słoneczną planety, daną przez obserwacyą, po 
trafimy rozwiązać trzy teraz wywiedzione zrównania, z któ 
rych (1) daje nam szerokość środo-słoncszną P, alhowier 
kąt O jest znany jako wyrażający różnicę między długo 
ścią środo-słoneczną węzła i planety. Zrównanie (2) daj 
odległość planety od słońca. Zrównanie (5) służy do zna- 
lezienia odległości środosłonecznóy planety od węzła. Po- 
łożenie tedy planety względem słońca jest doskonale ozna- 
czone, mamy bowiem położenie płaszczyzny znane, i na 
nićy wiadome położenie promienia wodzącego względem 
linii stałóy, i długość tegoż promienia. Powtarzane obser- 
wacye i raehunki tego rodzaju, dadzą nam poznać bieg ką- 
towy planety w rozmaitych punktach jego drogi, skąd za- 
raz wnieść można, że droga planet około słońca, nie jest 
kołową, bieg ten bowiem nie jest jednostayny. 


LXXIV. Mając znane położenie płaszczyzny drogi planety wy- 
naleśdź jego położenie środosłoneczne z obserwacyi długości 
i szerokości środoziemney planety w jakiemkolwiek jego po- 
Żłożeniu. 

Dla wynalezienia położenia środosłonecznego planety, 
niekonicczną jest rzeczą wybierać obserwacye złączeń i 
przeciwległości. WV jakićmkolwiek hądź położeniu plane- 
ty obserwaeya jego długości i szerokości środoziemney, przy 
znanóm już pełożeniu płaszczyzny drogi planety, wystarcza 
na oznaczenie jego położenia środosłonecznego, to jest dłu- 
gości i szerokości środosłonecznóy , nadto promienia wo- 
dzącego i odległości planety od węzła. 

YVyobraźmy sobie (fig.53) przez środek ziemi trzy osi 
prostokątne z których oś X równoległa jest do linii wę- 
złowóy SQ, os F leży na płaszczyznie ekliptyki piono- 
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do osi X, a oś Z pionowa do obw; Współuszyko- 
ane słońca Są: 

5 417=- X—=Rdostz; AS=F=Rwsta. 
Kąt » jest ilością znaną, jako różnica między długością 
słońca i długością środosłoneczną węzła. Współuszyko- 
wane prostokątne planety odniesione do tychże samych 
osi są: 
A T=«x=d.dost0, AM=y=d.wvst O, PM=z=d.styy 
> gdzie d oznacza liniją TM, to jest rzut odległości planety 
od ziemi czyli linii ZP na płaszczyznę ekliptyki, O jest 
to różnica między długością plancty a długością węzła; 
y=PTM== szerokości środoziemnćy planety. 
Kładąc w wyrażeniach na m, y, z. 
d= TP dosty = D dosty 
otrzymujemy : 
a=Jdostydost0, y=Ddostywst0, z=Dwsty. 
Nazwiymy współuszykowane planety odniesione do środka 
ymy wsl y P y 
słońca, rownoległe do osi z, y, z, przez z, y, z. 

t= — X, y'=y— T, z =z. 

Żeby mieć położenie środosłoneczne planety, dosyć jest 
wynałeśdź ilości x', y',z. Kładąc za a,y, a, X, F, ich 
wyrażenie wypada: 


« = D dost y dost O — R dosta 


"= D dosty wst O — Rwsia 
; zs =D wsty. 


W tych zrównaniach mamy wszystko znane oprócz ilości 
D,ux,y, 2, potrzeba więc czwartego jeszcze zrównania, 
żeby je oznaczyć. Użyjemy do lego zrównania, które wy- 
raża pochyłość drogi planety do ekliptyki przez współu- 
szykowane z, y. W tróykącie bowiem PMB. 

MAD 2. 


BM gy 
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w tóm zrównaniu kładąc wyżćy znalezione wartości 
y iz otrzymamy 


Dwsty 
Ddostywst. U — R wsta 


Rwstasty I 
7 dosty wst. O sty L — wst. y 


==sty Z 


Podstawując tę wartość w wyrażenie na c, y’, z” otrzy 
mamy ich wartość w ilościach zupełnie znajomych. War 
tość na r, odległość planety od słońca, łatwy się otrzymu 
je przez zrównanie 
rzy jc” +y" +2") 
=y {D4 JT — 2DDRdostydost(0—a)] 

Co się tycze odległości planety od węzła czyli kata PSB=0', 
otrzymamy go, uważając, że w troykącie PSB 


w s=rdostO0, dostO' —= 


r 


WVVreszcie długość i szerokość środosłoneczna wynayduje 
się tym sposobem 


sty Ms B=% 


Długość środosłon. = MSB 4 W 


. 
wyrażając przez N długość węzła. Na znalezienie szero- 
kości środosłonecznćy użyjemy ktoregokolwiek ze trzech 
następujących zrównań: 


PM za .7 a z vary" 
Zł OB ZAMIECI 


Linija MS czyli rzut na ekliptykę odległości planety od 
słońca zowie się odległością skróconą (distance accourcie). 
Tym tedy sposobem możemy przyyść z obserwacyy z zie- 
mi robionych do oznaczenia położenia rzetelnego planety 
odniesionego do środka słońca. W troykącie JIST kąt | 


ROZDZIAŁ Xx. 233 
T nazywa się Rętem w ziemi (elongation), jest to różnica, 
między AR prodpriaroa planety i słońca. Kąt S 
| JA8 Wa OE a 1 wyraża różnicę w dłu- 
gości środosłonecznóy planety i ziemi. Nareszcie kąt 2 
zowie się paralłazą roczną albo parallawą drogi ziem- 
 skićy, równy jest 180 — 1 —S. 


LXXV. Jak mając trzy położenia środosłoneczne planety, ozna- 
czyć oś wielką ellipsy; położenie punktu przyslonecznego, i mi- 
mośród. Prawa biegu planet. Nowy dowód, że ziemia jest 
także planetą wkoło słońca krążącym. 


Przypuściwszy, Że droga planety jest ellipsą, któróy 
ognisko jedno zaymuje słońce, dosyć jest mieć trzy pun- 
kta znajome na nićy, aby ją zupełnie co do wielkości, fi- 
gury, i co do położenia oznaczyć. VV zrównaniu bowiem 
na ellipsę odniesionóm do ogniska mamy trzy nieznane, 
to jest oś wielką, jéy położenie i mimośród, i właśnie ty- 
leż będziemy mieć zrównań. I tak daymy, że mamy trzy 
punkta P, P, P” znane (fig. 54), to jest znane ich odle- 
głosci od słońca r, r”, r”, i długości planety, to jest kąty 
jakie promienie wodzące robią z liniją węzłową S77, kąt 
PSB =v; PSB=v+21x, PSB =v--y. 


_a(1—e) 


= j-edasiw 0 (A 
a AGE JM. s... 
T 1--edost(v-|-z) (2) 
= a(1—8') 24 A(53 
r Sr edott Fz) U O 


W tych trzech zrów naniach nieznanemi są a, ©, v, kąty 
bowiem z i y wyrażają różnice znanych odległości plane- 
ty od węzła. Porównywając zrównanie (1) z (2) i z (3) 
otrzymujemy: 


r--redosiv=r'--r'edost(v-|-z) 


r--redosty=r"-|- r'edost(v--3) 
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Stąd e= E o e 
A r dosty— 7 dost(v +2) 


2 => 
rdosto— r" dost(v +y) 


Porównywając dwa ostatnie zrównania z sobą, i czyni 

dla skrócenia r —r=B, r"—r= C, wypada: 
Brdostv— Br" dost (-))= Gr dostv— Cr” dost (v + ©) 

rozwijając dost(p --y) i dost(v+-x), i dzieląc przez dostr 

będzie 

Br—Cr=Br'dosty|-—Br'wstystyv — Cr'dostxCr'wstestyw. 


r(.B — ©) —(Br' dosty — Cr dostz) 
Ur wsta — Br wsty 


styv= 


Z tego wyrażenia, gdzie wszystko jest znane, otrzymuje się 
wartość kąta v= PSB, a stąd FSB=v—PSHM. 'Lapo- 
mocą zrównania sty 7/.B' =styV SB dost7 (zr. e. tr. kul.) 
otrzymujemy rzut kąta /VSB na ekliptykę, czyli różnicę 
w długości między węzłem a punktem przysłonecznym Ø; 
którą odciągając od znajomóy długości węzła JYVSE, wy- 
pada wartość na długość punktu przysłonecznego czyli 
kąt B'SE. Na wynalezienie mimośrodu użyć można któ- 
regokolwiek ze zrównań (4) kładąc w nich za v znalezio- 
ną wartość. Nareszcie zrównanie (1) (2) lub (3) da war- 
tość na połowę osi większey, kiedy w nich e iv będą 
juź oznaczone. 

Podług znajomych tym sposobem elementów drogi pla- 
nety, układają się tablice planet zupełnie tym sposobem 
jakeśmy ułożyli tablice słońca. Rachując z nich mieysce 
planety na czas pewny i porównywając je z obserwacya- 
mi, otrzymujemy wypadki, które zupełnie się prawie zga- 
dzają, co dowodzi, że planety w biegach swoich tymże 
samym co ziemia podlegają prawom, to jest opisują elli- 
psy» których ogniskiem wspólnóm jest słońce; i że wycin- 
ki elliptyczne są proporcyonalne czasom na ich przebie- 
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ženie strawionym; bo właśnie na tych prawach zasadzają 
się tablice planet: i +! | 
Nadto porównywając odległości średnie planet od słoń- 
ca z czasami peryodycznemi, odkryjemy łatwo trzecie od 
Keplera podane prawo, że kwadraty z czasów peryodycz- 
mych są w stosunku sześcianów ze średnich odległości pla- 
net od słońca. Jakże mocno dowodzi biegu ziemi po- 
strzeżenie, że się w tym biegu prawo Keplera doskonale 
zachowuje! Zapomocą sposobów wyżćy podanych możemy 
znaleśdź obrót peryodyczny 7" jakiego planety, i odle- 
głość jego od ziemi a, wyrażoną w częściach odległości 
ziemi odsłońea wziętćy za jedność; nazwiymy przez T 
obrot peryodyczny ziemi,i szukaymy jego trwałości przez 
prawo Keplerą. 
ge 1 
uj 


Tez 


a 5 


SZJ u =368" 25 
Otrzymamy wypadek zupełnie zgadzający się z obserwa- 
cyami, co dowodzi, że ziemia tymże samym co wszystkie 
planety ulega prawom, a zatćm, że jest lakże wkoło słoń- 
ca krążącym planetą. 

Przyjąwszy trzecie prawo Keplera za pewne, z wielką 
dokładnością oznaczyć można odległość srednią planety 
od słońca, w częściach odległości słońca od ziemi; dosyć 
bowiem do tego obserwować czas peryodyczny planety i 
porównać go z czasem peryodycznym ziemi. ltak wyraź- 
my te czasy przez 7 i 7; odległości zaś planety i zie- 
mi od słońca przez a' i a; podług prawa Keplera 

RA W a 


Tys 
' 5//T© e 
a =V (F a') 
Mając tym sposobem wartość na oś większą ellipsy pla- 
nety, dosyćhy było mieć dwa tylko zrównania (1) i (2) 
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w którychby », r, i æ były znane, do oznaczenia dwó 
nieznanych e iv. 


LXXVI. Drugi sposób wynalezienia mimośrodu i położenia p 
ktu przysłonecznego, z wiadomóy odległości średnicy od s 
ca i zobserwacyi w przeyściach planety przez węzły. 


Mając znaną odległość średnią planety od słońca z ob 
serwacyi biegu jego peryodycznego, można mimośród i po 
łożenie punktu przysłonecznego bardzo prostym rachun 
kiem wyciągnąć z dwóch obserwacyy planety, przechodzę 
cego przez jeden „węzeł ŻY, i z dwóch drugich robionych 
wtenczas, kiedy się planeta znayduje w drugim węzłe, to 
jest w punkcie 7Y”. Za pomocą rachunku pod $72 wyło 
żonego, łatwo się z tych obserwacyy wyciągają promienie 
wodzące r i r, pozostają więc dwie ilości nieznane, na co 
mamy tyleż zrównań. 


AŻ alı —e') 
~ 1-+-edostJ/ SB 
' a(1—e') 


p = -l 
ı—e dosl FF SE 

Kładniemy dostawę tegoż samego kąta w obserwacyi dru- 
giey, gdyż uważając położenie węzłów za nieodmienne 
w przeciągn między dwiema ohserwacyami, promień wo- 
dzący w tym czasie ubiegł 180°. "i 


a(1—e') 


1 -+edost/7/SB = 


1—edost PSB=""—") 


err ==ra(1—e') ra(1 —e') 
=ar ++ ar—e'a(r' +r) 


p atr) arr 
a GT 


sa -g (s) 


Ta, ER D a 


er 
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Zrównania z i £ dają nam mimośrod i kąt IFSB, z któ- 
rego, podług sposobu w $ poprzedzającym danego, wycią- 
się kąt dający położenie punktu przysłonecznego. 
Wyłożone wyżćy sposoby służą bardzo dobrze do wy- 
nalezienia pierwiastków biegn tych tylko planet, które 
już oddawna są znane, wszystkie bowiem te sposoby za- 
sadzają się na znajomości położenia płaszczyzny drogi pla- 
nety, do czego mieć potrzeba obserwacye w dwóch przey- 
ściach planety przez tenże sam węzeł. Dla użycia więc 
tych sposobów do oznaczenia drogi jakiego nowo-odkryte- 
go planety, potrzebaby czekać aż przynaymniey jeden obrot 
około słońca ukończy. I tak Uranus byłby jeszcze gwia- 
zdą nieznaną , gdyby Astronomowie innych na oznacze- 
nie biegu planet nie mieli sposobów. Za pomocą trzech 
obserwacyy środoziemnych, w jakiemkolwiek planety po- 
łożeniu, można przez przybliżenie oznaczyć wszystkie 
pierwiastki biegu tego planety. Z pomiędzy kilku na to 
sposobów, można użyć sposobu podanego przez Gausa; ra- 
chunek ten jest nie co przydługi, znaydzie go czytelnik 
w dziele Gaussa, i w Astronomii Delambra (T. II. k. 561). 
Obrót planety jest gwiazdowy, zwrotnikowy, synody- 
czny, i anomalistyczny, podług tego, jak odnosimy planetę 
do gwiazdy, do punktów równonoenych, do słońca, lub do 
punktu pewnego najego drodze. Obroty te jedne się z dru- 
gich wyciągają, tak jakeśmy to juź uważali w xiężycu ($ 64.) 


— ERY Z 


ROZDZLAŁ XM. 


Bieg wirowy słońca, xiężyca i planet. 


——— NE C 


LXXVII. Opisanie plam pokazujących się na słońcu; różne przy- 
puszczenia co do ich natury. 

Uważając, że słońce w kaźdem położeniu względem zie- 

mi pokazuje się w postaci tarczy okrągłey i świeętney, wnieść 


258 POCZĄTKI ASTRONOMII 
należy, że gwiazda ta przez się świecąca jest w rzecz 
samćy figury okrągłey. Stopniowana odmiana światła w xi 
Życu i innych planetach dowodzi, że te ciała są takż 
okrągłe, ale przez się ciemne tak jak ziemia nasza. Pil 
nieyszę rozważanie powierzchni słońca i planet posłużyę 
nam może do odkrycia, azali te ciała tak jak ziemia obda 
rzone są biegiem wirowym, i do poznania tego biegu, jeżeli 
się w jakich planetach znayduje. Zaczniymy nasze bada= 
nia od słońca. 

Niekiedy dają'się widzieć na słońcu czarne plamy, któ- 
re się pokazują od strony wschodniey, posuwają się potóm 
ku brzegowi zachodniemu, i albo do tego brzegu docho- 
dzą i tam się kryją, albo w ciągu swego biegn zmnieyszają 
się i nikną na tarczy słońca. Od czasu wynalezienia lu- 
net obserwacye plam słonecznych stały się bardzo pospo- 
lite i posłużyły do wykazania i oznaczenia biegu wirowe= 
go słońca; obserwacye bowiem i rachunek pokazały, że 
drogi tych plam, są sobie równoległe, że ich ruch jest 
jednostayny, Że nareszcie wszystkie [enomena w biegu plam 
jawiące się, bardzo się dobrze tłumaczyć dają przez bieg 
wirowy słońca wspólny biegowi tychże, plam jako pun- 
któw do powićrzchni słońca statecznie przywiązanych, ina 
tćy powierzchni w ciągu biegu toź samo zawsze zaymują- 
cych mieysce. 

Podług Herszela, massa słońca przez się ciemna oto- ; 
czona jest atmosferą napełnioną obłokami palącemi się, któ- 
re przechodząc w różnych kierunkach mogą się przypad- » 
kiem rozeyść i tym sposohem odkryć nam i pokazać część 
bryły ciemnóy, zwłaszcza w mieyscu gdzie ta bryła wiel- 
kiemi nasterczona jest górami. Podług zaś Laplasa ogień 
palący samę massę słońca, przyczyną jest ogromnych wol- 
kanicznych wyziewów, gdzie płyny sprężyste wydzierając 
się z łona tego ciała, rozrywają imassę słońca, i formują 
rozległe i głębokie przepaści, które się nam pod postacią 
plam czarnych pokazują. 

Co się tycze zarzutu dla czego massa słońca chociaż po- 
Żerana ciągłym ogniem nie zmnieysza się jednak, na to 
oprócz innych uwag, następującym rachunkowym odpo- 
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wiedzieć można sposobem. Przypuśćmy, Że przez ogień 
średnica słańca zmnicysza się co dzień o dwie stopy, zmniey- 
szenie się jóy roczne wynosić będzie 122 sążni. Rachu- 
jąc. stąd proporeyonalną ilość na lat zp. 6000, znayduje- 
my, że w tym przeciągu zmnieyszenie się średnicy słoń- 
ca, zawierający 1800" zaledwo dwie sekundy wynosić bę- 
dzie. Długiego więc bardzo potrzeba czasu, aby się nam 
postrzedz dało zmnieyszenie się słońca z ciągłego palenia 
się wynikające, jeżeli ten pożar rzeczywiście ma mieysce. 

Plamy obserwowane na słońcu były częstokroć tak wiel- 

. ç A RA aE G 4 ziemi GA 8 
kie, Że cztćry albo pięć razy wielkość ziemi przewyż- 
szały, pospolicie otoczone są lekko świeeącą materyą czar- 
ną, która często po rozproszeniu się plamy pozostaje jeszcze. 
Oprócz plam ciemnych dają się czasami widzieć na słoń- 
cu punkta, od reszty tarczy słońca świetnieysze; fenomena 
biegn tych nowego rodzaju plam słonecznych są zupełnie 
też same, co plam ciemnych zwyczaynych. Plamy te nie- 
kiedy wielkiemi pokazują się gromadami, jak to w r. 1815, 
1816 i 1817 w obserwatoryum wileńskićm obserwowano, 
zdarza się znowu, że przez znaczną lat liczbę, Żadna się nie- 
ukaże. Nie zastanawiając się dłuźćy nad naturą tego feno- 
menu, którego prawdziwa przyczyna nie jest znajoma, użyy- 
my go do oznaczenia biegu wirowego słońca w przypu- 
szczeniu, zgadzającóm się ze wszystkiemi do tćy pory ro- 
bionemi obserwacyami, Że plamy mieysca swego na po- 

M , N p 
wiérzchni słońca nie odmieniają; a naprzód oznaczmy po- 
łożenie równika słonecznego , to jest pochyłość téy pła- 
szczyzny do płaszczyzny ekliptyki, i mieysce gdzie się te 
płaszczyzny przecinają, czyli długość węzła. 


LXXVIII. Oznaczenie długości i szerokości środosłonecznćy pla- 
my, a stąd wynalezienie pochytości równiha słonecznego do 
ekliptyki, długości węzła, i odległości plamy od równika sło. 
necznez0. 

Y 
Z pomiędzy wiela sposobów podanych przez różnych 

Astronomów na oznaczenie położenia płaszczyzny równi- 

ka, nayprostszy i naybardziey analityczny jest sposób De- 
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lambra, do którego wielka liczba obserwacyy wprowadz 
na bydź może, i który tutay wyłożymy. 

We wszystkich sposobach naypićrwszą jest rzeczą otrzy. 
mać długości i szerokości plamy środosłoneczne , to jest 
widziane ze środka słońca: znaydziemy je następującym 
sposobem. i 

Wyobraźmy sobie rzut kuli słonecznéy , na kulę ni 
bieską: niech C (fig. 55) wyraża środek słońca, č plam 
na jego powićrzchni, EC ekliptykę , ab koło równoległe 
do równika ER, Pf łuk koła zboczeń, P'' łuk koła szed 
rokości. 4 

Obserwnymy przeyście przez południk brzegów słońe 
a,i b, a stąd wyciągniony przechód środka słońca poró= 
wnaymy Z przechodem plamy ź, różnica w czasie tych 
przechodów rozmnożona przez 15, da nam różnicę wzno- 
szenia się prostegn między środkiem słońca a plamą czyli 
kąt CPU, mnożąc ten kąt przez dostawę zboczenia słoń- 
ca otrzymujemy na kole równoległćm do równika łuk ct. 
Co sie tycze łuku że” czyli różnicy w zboczeniu, tę łalwo 
wyciągniemy, obserwując na poładniku wysokość brzegów 
słońca, i wyciągnioną stąd wysokość środka porównywas 
jąc z wysokością ohserwowaną plamy. Możemy jeszcze ię 
różnicę wznoszeń prostych i zboczeń słońca i plamy, otrzy- 
mać za pomocą machiny równikowey , lub za pomocą lu- 
nety z mikrometrein kołowym, sposobami w swojóm miey- 
seu podanemi. 

W troykącie Cz, który dla małości boków uważać mo- 
żna za prostokreślny mamy : 


tE * Ct 


st .1Ct=— t————— 
y cr” SE ort 


Otrzymujemy tym sposchem kąt Z (fig. 56), pod którym wi- 
dzimy ¿S odległość plamy od środka słońca. Jeżeli zna- 
my odległość ziemi od słońca ZS, łatwo jest wynaleśdź 
kąt ¿SC czyli łuk Ct, zawarty między plamą ź a punktem 
C, gdzie linija prowadzona z ziemi do środka słońca prze- > 
rzyna jego pow ierzchnią. Nazywając przez D połowę śre- 

dnicy pozorney słońca, otrzymujemy : l 
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St= SK=SZ wst SZK =r.wst. D. 
St: wst Z=SZ:wst(S+-2); gdzie S=tSZ, Z=tZS 


SZ wst Z __ wst Z 
St wst D 


wst(S+-Z)= 


Ponieważ kąt Z znamy z obserwacyi, odciągając go więc 
od wartości na (S+-2), otrzymujemy kąt $, czyli łuk żQ, 
widziany ze środka słońca. 

Dla znalezienia łuków zt” i Ct” potrzeba nam znać je- 
szcze kąt £Ct”, przyydziemy do tego uważając, że w troy- 
kącie ECM 


dost (KQ= Z)=dosty»dosty EGM ..... (zr. G Tr. kul.) 
dosty EC/M = dost Lstyw 
PCE =-EGM= go —t'Ct' 
dosty EGM =styt'Ct =dost Łstyw 
tCt — Ct =tCt =o. 


Wyobraźmy sobie troykąt prostokątny Gtt” na powićrzchni 
kulistóy słońca, w którym mamy znany kąt 9 i przeciw- 
prostokątną (ż, w częściach koła wielkiego na kuli słońca, 
rozwiązując go znachodżimy 


styCt'=sty Ct.dost$.... (zr. e Tr. k.) 
wstóć'==wst Gt.wst9.... (zr. b Tr. k.) 


tt" = S, jest szerokością środosłoneczną plamy, Ct" jest ró- 
źnicą w długości środosłonecznóy ziemi i plamy t. Wy- 
obraźmy bowiem płaszczyznę ekliptyki przechodzącą przez 
środek słońca S i ziemi Z (fig. 57), ua téy płaszczyźnie 
znayduje się promień ZGS. Poprowadziwszy koło szera- 
kości po kuli słonecznćy, przechodzące przez plamę t, ko- 
ło to oznaczy naekliptyce rzut teyże plamy, czyli punkt z”. 
Widzimy więc, że łuk Cë jako miara kąta ZS/”, jest ró- 
nicą w długości środosłoneczney między ziemią Z i plamą £. 


Długość ziemi =$ == 180° -} Długość słońca =1807-|-0, 
3a 
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Stąd długość środosłoneczna plamy 


d=180+0 Ct. 
Zmak wyższy służy kiedy plama przeszła przez połuhh 
po przeyściu środka słońca, znak niźszy, kiedy przesz 
przed środkiem słońca, jak mp. to wystawia (fig. 57) gdzi 


5=;7MC, d=y MCt". 


Tym sposobem możemy otrzymać tyle szerokości i dłng 
ści środosłonecznych plamy, ile mamy obserwacyy, użyy 
my ich teraz do znalezienia pochyłości równika słoneczn 
go do ekliptyki, mieysca węzłów, i czasu obrotn wirowe 
go słońca. 

Niech „4SEP'.PBK (fig. 58) wystawia przecięcie kul 
słonecznóy przez płaszczyznę pionową do ekliptyki i ró 
wnika słonecznego, a zatóćm przechodzącą przez hieguny 
tych kół 4” iP. IN oznacza węzeł górny równika słone= 
cznego, £" zboczenie plamy od równika słonecznego —=3, 
Pa pochyłość ekliptyki do równika słonecznego = BNK. 

W tróykącie P'P'z mamy 


dost.P't=do stP"P'dost/"ewstP'?'wstP tdost7” P*Ł...(zr. fun. Tr. 
wst3==dosta wst S-- wst» dost S dost 7” P't. 
dost P'P't=dost(go +-V74)=—wstVP't=—wst/Vt=—wst(d—.M 
nazywając przez ZV długość w ęzła. 


wst3 = dostw wst $S— wstw' dost S wst.(d — ZY) 


ES wstS — dostSwstdstys'dost/V -+ dostSdostdstyw wst.V. 
S å 


rsLð £ 
Kładąc TT , styw dost N=y, styw wst/N==2 
będzie x= A— By Cz....... (£) 


gdzie ©, y, z, są ilości nieznane, A, B, © są współczyn- 
niki wiadome, jako funkcye sid, to jest długości i sze- 
rokości środosłonecznych, które się sposobem wyźćy wyło- 
żonym rachować mogą. Nadto ponieważ ilości nieznane 
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"PRZEDE funkcyami bóczenia plamy, pochyłości eklipty- 
ki do równika, 1 długości węzła, są to więc ilości stałe 
w różnych obserwacyach tóćyże samćy plamy, a przynay- 
mniey w krótkim przeciągu czasu, w którym się obserwa- 
cye robią, za stateczne uważąć je możemy. Dosyć więc 
mieć trzy obserwacye tćyże samóy plamy, aby otrzymać 
trzy zrównania pod kształtem (6), z których trzy niewia- 
bome z. y; z, a stąd 8, w iN oznaczyć można. Zamiast 
trzech obserwacyy można użyć, i pospolicie się używa, zna- 
czna liczba obserwacyy, i z nich wyciągnionych zrównań, 
które są zrównaniami warunkowemi (équations de condi- 
tion) i którym elementa szukane zadosyć czynić powm- 
ny. Mając trzy ilości a, y. z, do oznaczenia z wielkiey li- 
czby zrównań warunkowych, póstępuje się tym sposobem. 
Zwównania wszystkie kombinują się z sobą dodające luh od- 
ciągając jedne od drugich, i przywodzą się do trzech tylko, 
z których każde jest summa kilku pojedyńczych zrównań 
warunkowych. Kombinacyą tę zrównań tak robić należy, 
aby w kaźdóm zrównaniu współczynnik ilości niewiado- 
móy jednćy był naywiększy, a współczynniki innych, ile 
bydź może, naymnieysze: widoczna bowiem, że wyciągając 
z tego zrównania tę ilosć, i dzieląc przez jey wspołczyn- 
nika, błędy innych wyrazów, które na jéy wartość konie- 
cznie wpływają, tym bardzićy się zmnieyszą im ten współ- 
czynnik w porównaniu innych wyrazów będzie większy. 
Delambre wyciągnął z jedenastu zwvównań danych przez 
tyleż obserwacyy trzy zrównania następne: 
6 =—0,1121615-|-0,95619225. y-—0,0270317. z.....(1) 
a:==— 0,45a259 -+0.258450. y-|-2,7534t2. 2.....(2) 
x= — 0,107768 +-0,716650. y —0,02266t25. z..... (5) 
Z tych zrównań przez prostą climinacyą otrzymują się 
wartosci na z, y, z. Można postąpić następującym sposo- 
bem. Odciągniymy od zrównania (2) raz zrównanie (1), 
drugi raz zrównanie (5), otrzymamy dwa zrównania pod 
kształtem ų 


RERA ye = 00 
«-+By Hyz=o] 
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Dzieląc pićrwsze przez y drugie przez y, i odciągą 
pićrwsze od drugiego, z zniknie, a zostanie zrównan 
i(y)=0, skąd 

+4 0,001775 

T o,0858924 


Kładąc tę wartość na y w zrównania (a) wypadnie: 
5—=0,12677444. 


0,001775 


jg =sty»' dost N=- 2 a 0858924 


z=styw' wst /V=0,12677444 


2 =styV=sty(820.45' 
> y y( ) 


aee e =sty(90.19 
sty" SN wey SO 19) 


Otrzymaliśmy więc 
a = Pochyłości ekliptyki do równika słoneczn. = 79.19. 
śsobDlagości węzła... .- . +...» aoe Ada ZE000,403 


Co się tycze zboczenia plamy 3, to możemy otrzymać, al- 
bo z jednego ze zrównań (1), (2), (3), albo wyciągnąć je 
z jedenastu zrównań warunkowych kładąc w nieh za w, y, z, 
. Gd wstó 
znalezione wartości, gdyż T= pa takowych wartosci 
na 8 otrzymamy jedenaście, dzieląc przez tę liczbę summę 
tych wypadków, otrzymujemy zboczenie plamy od równika 
słonecznego, 


=— 5°, 20' południowe. 


LXXIX. FFynaleśdź czas obrotu wirowega słońca. Obrot syno- 
dyczny. Wynalesdź os mnieyszą ellipsy pod jaką się droga 
plany pokazuje w różnych ziemi względem węzłów równika 
slonecznego położeniach. 


Dla znalezienia prędkości obrotu wirowego słońca, czyli 
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czasu w jakim się on odbywa, dosyć jest wiedzieć jak się 
. "r 3 s s tr 
odmienia V£” to jest odległość plamy oq węzła, uważaną 
ze środka słońca, iodniesiona do równika słonecznego; co 
- > AA ; 
nazwiymy wznoszeniem się prostém środosłonecznóm plamy 
: z DAC. 7g piis sb 
Szukając wartości na Vé” w czasie dwóch obserwacyy 
A ra R e ; 
znaydujemy właśnie ilość ruchu wirowego, odpowiadającą 
> : ; : E 
czasowi upłynionemu między dwiema obserwacyami; od- 
miana bowiem wznoszenia się prostego plamy, czyli jóy 
odległości od węzła, zależąc zupełnie od biegu wirowego 
słońca, i idąc w tymże samym kierunku, jest doskonałą 
miarą tego biegu. 
WW tuoykącie P'Pt 


wst 77”: wst P”ź=wstP': wst Pt 


iP wst Z” wst P't 
ws ŻE 
wst Pt 
„m dost NË dost tf ka 
dost NPE =——————--==dost Ni" dost 4 
dostżć 


nazywając przez Æ wznoszenie się proste środosłoneczne 


plamy. 
+__ dost Sdost(d— N) 


dosi = do F 
na czas T. 
Podobnie na czas Z" otrzymamy zrównanie 
dost S'dost(d — V) 
dosti j 
Stąd ilość biegu wirowego, czyli odmiana wznoszenia się 
prostego środosłonecznego plamy w przeciągu czasu 7" — T, 
wyrazi się przez „4 — Á. 
A—4:T —T=360:R 
- ' 
Czas obrotu wirowego R= ŻA, saw, 
i < -t 
Delambre rachując Æ i Ad na czas dwóch obserwacyy, to 
jest piérwszéy i ostatnićy z jedenastu wyżćy wzmianko- 
wanych znalazł (*) 


dost £ = 


(*) Astron. Del. T. LIL k. 45. 
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fnif 13 ..BZP......«- + o AzZZWEN 
208EEEF.....--1-+ 0. MEZA 


Bieg wirowy przez di 10 « «as se D4900 


5609.10 d.-5 
== —-—z m 2t 79. 
143.40 : 

Obrot słońca około osi swojey jest w ięż samę stronę 
i bieg pozorny około ziemi, to jest, od zachodu na wschýi 
Z wielkiey liczby obserwacyy innych Astronomów, eza 
obrotu wirowego wypada dłuższy, aniżeli tu wyciągniomi 
wynosi bowiem 254.5. Wszystkie te jednak wypadk 
wielkiey uległe są niepewności, z przyczyny małych nie= 
nehronnych błędów jakie się w czasie ohserwacyi popet 
niają, a które w wypadkach środostonecznych wielokrot 
nie się powiększają. Łuk bowiem słońca, który, widziany 
z jego środka wynosi stopni go”, widziany z ziemi zale- 
dwo się pod kątem 16 wydaje. Stąd błąd jednćy sekun- 
_ -dy popełniony w obserwacyi z ziemi ciągnie za sobą hłąd 
359g razy większy, to jest wynożzący 5.59”. Nie dziw więe, 
że wypadki z rozmaitych obserwacyy wyciągane, różnią się 
po większćy części od siebie. Dodaymy jeszcze do tego, 
że kształt płamy nie jesl stateczny, ale się owszem od- 
mienia; w ciągu więc obserwacyy nie zawsze tenże sam 
punkt plamy za jéy środek jest uważany. Wreszcie bydź 
może, że plamy same, które my za staleczne uważamy, 
mają swoy bieg właściwy po powierzchni słońca, różny 
dła różnych plam, iże ten bieg, dla powolności swojcy 
dotąd nie będąc jeszcze odkrytym, wpływa na wypadki, i 
powiększa ich między sobą różnice, wynikające z błędów 
nieuchronnych obserwacyy. 

Plama skończywszy swóy obrot około osi równika, nie 
powraca jeszcze do tego samego koła szerokości, przecho- 
dzącego przez środek słońca i ziemi, a stąd nie powraca 
do tego samego położenia na tarczy słońca uważanego z zie- 
mi, ziemia bowiem w czasie obrotu plamy, ma bieg kie- 
rnnkowy w tę samę stronę eo plama, to jest ad zachodn 
na wschód. Powrót plamy do tegoż samego koła szęro-* 
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kości przechodzącego przez ziemię MoE się obrotem sy- 
nodycznym, którego trwałość średnia łatwo się wyciąga ze 
znanego biegu perygdycznego i biegu ziemi, 

Niech B oznacza bieg dzienny plamy; bieg dzienny 
względny wyraża się przez 


B—=5g. 8,3. 
B — (bg. 8',3):13—=3609: R 


Biorąc 259,5 za czas obrotu plamy, wypada obrot syno- 
dyczn 
wc gi soad S d7 

= B-—-(5g.8,3) 
Gdyby równik słoneczny był zupełnie na płaszczyźnie ekli- 
ptyki, drogi plam równikowych po tarczy słońca wydawa- 
łyby się nam jak rzuty kół na swoje własne średnice, a za- 
têm jak linije proste ; i nadto dla wielkiey bardzo słońca 
od ziemi odległości, w porównaniu wielkości słońca, rów- 
uoleźniki słoneczne widzielibyśniy w tóćyże samóy fienrze, 
Lecz że równik stoneczny nie leży na płaszczyznio ekli- 
ptyki, ale jest do nićy pochylony kątem 7%;4, stąd drogi 
plam rozmaicie nam wydawać się powinny, podług różnego 
ziemi względem równika słonecznego położenia. I tak: 
w grudniu i czerweu, kiedy długość ziemi jest 82? albo 
180° -+ 82°, naówczas ziemia jest w jednym z węzłów, a 
zatem na płaszczyznie równika słonecznego; w tych więc 
dwóch położeniach ziemi, drogi plam będą to linije pro- 
ste jakto fig. 59 i 60 pokazują. W grudniu kiedy ziemia 
odpowiada węzłowi podniesienia , plamy mają bieg od m 
do m (fig. 60), przechodząc ze strony poładniowćy ekli- 
ptyki ua stronę jóy północną; przeciwnie w czerwcu (fig. 5g) 
plamy przechodzą ze strony północnćy na stronę połu- 
dniową, zbliżając się ku biegunowi południowemu ekli- 
ptyki. WVV innych położeniach, ziemia albo jest nad pła- 
szczyzną równika słonecznego, albo pod tą płaszczyzną; 
równik i rownoleżniki słoneczne wydają się wtenczas jak 
ellipsy mnićy więcćy spłaszczone. Na fig. 61 ANB wy- 
obraża równik słoneczny przecinający ekliptykę w pun- 
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kcie N, P i P' są bieguny równika i ekliptyki. Po 
wą osi większey pozorney ellipsy równikowey jest pr 
mień słońca ÆC, połową osi mnieyszcy jest wstawa b 
ku Cm. 

W troykącie CPP' 


dost CP 
wst PP?’ 


wst Cm = dost PC=dost P wst PP 


dost? = gdyż P'C=g0° 


wstCm=wst(7°. 19)dost( ) — długość bieguna równika) 
Długość bieguna równika jestto długość węzła mniey go? 
Wst Cm= wst (79. 19)dostę $ — (82° — 90°)} 
= wst(7°. 19) dost ( $ — 11°. 22°) 
= wst(79. 19) dost(©— 57. 229) 
= wst(79.19)dost(©-+ 6. 89) 


Jest to wartość wstawy (m odniesionćy do promienia sło- 
necznego, który tu uważaliśmy za jedność; chcąc wiedzieć 
wielkość tóy wstawy w porównaniu promienia słońca wi- 
dzianego z ziemi i wyrażonego w sekundach zp. przez p, 
należy mnożyć tę wartość przez p, aotrzymamy kąt, pod 
którym się pokazuje wst (m uważana z ziemi; nazwawszy 
d je! e , . 
bowiem ten kat przez p' wypada: 


1:p=wstCm:p' 
p=pwstCm 
p =pw*St(7*.1g) dost (© 67.89)... (z). 


Tym sposobem kładąc. w tém zrównaniu rozmaite warto- 
ści za dłngość słońca, 1 odpowiednie im wielkości jego po- 
zorne p; otrzymać możemy na epokę żądaną wielkość p', 
a stąd postać pod jaką się nam wtenczas pokazywać będzie 
droga przez plamę równikową opisywana. Drogi plam 
nieleżących na równiku, wydawać się nam będą także jak 
ellipsy coraz mnieysze im bardzićy się ku biegunowi ró- 
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- wnika zbliżają, ale ich mimośród dła wielkićy bardzo słoń- 
d odległości, będzie zupełnie tenże sam, co i plamy na 
równiku będący. Źrównanie (w) pokazuje, że ellipsy ró- 
wnoleźników słonecznych są zawsze bardzo spłaszczone, 
gdyż p mnożone jest przez dwa mnoźniki, z których jeden 
jest ułamkiem bardzo małym, drugiego wartość naywięcóy 
równać się może jedności. Spłaszczenie naymnieysze wy- 
pada kiedy ziemia odległa jest od węzłów o go?, to 
jest kiedy jey długość =5*.22, albo 117.229 , naówczas 


dost (© |-0'.8%)==0, p=pwst(79.19). 


LXXX. Bieg wirowy xiężyca i innych planet, 


Plamy okrywające ciągle tarczę xiężyca, służą tak jak 
plamy słońca do znalezienia obrotu wirowego tego plane- 
ty, tym dogodniey, że są nieruchome , kształt ich żadnym 
nie podlega odmianom, i obserwacye te w każdym czasie 
robione i powtarzane bydź mogą: Formuły dające nam 
bieg wirówy słońca służą także i na xiężyc z małemi bar- 
dzo odmianami wynikającemi stąd, źe droga xiężyca nie 
leży na ekliptyce, i że węzły równika xiężycowego nie 
są stateczne, ale mają bieg, na który w przeciągu między 
obserwacyami mieć wzgląd należy. 

'Takowych obserwacyy i rachunku wypadki są nastę- 
pujące: Naprzód węzły równika xiężycowego nważane ze 
środka xiężyca padają zawsze tam gdzie węzły drogi xię- 
Życowey, i temuż samemu podległe są biegowi. Powtóre 
obrót wirowy xiężyca równy jest zupełnie miesiącowi 
gwiazdowemu to jest 279.79.45.3. Płaszczyzna równika 
xiężycowego środkuje między drogą xiężyca a ekliptyką, 
będąc do ostatniey pochylona kątem 19.45. 

Bieg wirowy planet podohnym dochodzi się sposobem: 
należy szukać na tarczy planety pewnych plam, których 
bieg mógłby odkryć i ocenić bieg wirowy planety. Mer- 
kuryusz jsst planetą tak blizkim słońca, że nie często i 
tylko przy poziomie wyraźnie postać jego tarczy obserwo- 
wać można. Podług Schrocćtera tarcza ta zupełnie okrą- 
gła wynosząca 6' nasterczona jest wielkiemi górami; bieg 


c 
m 
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wirowy jest 248.5, kąt zaś pochyłości równika do dr 
Merkurynsza bardzo wielki, a stąd fenomena z odmi 
por roku wynikające daleko mocniey czuć się dają 
tym planecie niż na ziemi. Kassyni obserwując VV enus 
kiedy był w kwadraturze, postrzegł na tarczy jego punk 
pewny, rnszający się prawie równolegle do linii oddziel, 
jącey stronę ciemną planety od oświeconćy i stąd wyra 
chował bieg wirowy Wennsa, który poźnićy był obser- 
wowany przez innych Astronomów. Podług Schroëter 
bieg ten wynosi 248.21". Pochyłość równika do drogi pla 
nety jest 75%, a długość węzła górnego uważana ze środ 
ka planety jest 10*.15%. Bieg wirowy Marsa odkryty take 
że był przez IKassyniego. "Trwałość tego biegu podług 
Herschela jest 24$.3g pochyłość 509.18. Jowisz uwaźa- 
ny przez dobry teleskop pokaznje się w kształcie koła 
świetnego, przerzniętego dwoma pasami ciemnemi równole- 
głemi do siebie, niektórzy Astronomowie postrzegali ich 
więcóy a Messier widział całą prawie tarczę podobnemi 
pokrytą pasami. Bieg wirowy Jowisza jest bardzo szybki 
zwłaszcza uważając, że planeta ten większym jest od wszy- 
stkich innych planet; bieg ten wynosi 9.55 podług Schroć- 
tera. Pochyłość jego równika do płaszczyzny jego drogi 
jest bardza mała, nie wynosi bowiem więcćy podług De- 
lambra jak 39.12. Jeśli prawda, Że spłaszczenie ziemi na- 
szóy skutkiem było obrotn jéy wirowego, spłaszczenie to 
daleko większe bydź powinno na Jowiszu. Jakoż mie- 
rząc tarczę Jowisza przez mikrometr, tarcza ta znacznie 
jest mnieysza mierzona w kiernnku biegunów , niź w kie- 
runku równika; spłaszczenie to podług Delanbra wyno- 
si ;,, kiedy spłaszczenie ziemi jakesmy mówili było tyl- 
ko zł,. Fenomen ten pokazujący podobieństwo przyczyn 
i skutków naJowiszu i ziemi, potwierdza bieg wirowy zie- 
mi, jako przyczynę podobnego téy bryły spłaszczenia. 
Uważając znaczne spłaszczenie Saturna wynoszące gy, 
wnieść przez analogiją należy, Że planeta ten ma także 
bieg wirowy, co też Laplace przepowiedział pićrwićy je- 
szcze nim ten bieg był obserwowany. Podług Hersche- 
la trwałość tego biegu wynosi 108 i kilka minut. Bieg 
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tych wszystkich planet jest tak jak i bieg peryo- 
dyczny od zachodu na wschód. Co się tycze Uranusa i 
nowo odkrytych planet, z tych pićrwszy dla swóy wielkićy 
odległości, drugie dla tego, że są nadto małe, pokazują się 
tylko w postaci gwiazd bez znacznćy średnicy, tak że na 
ich powierzchni Żadnych plam, a tym bardzićy” ich hiegu 
postrzedz i ocenić dotąd nie można było. Przez analogiją 
więc tylko wnieść można, że te planety nie robią wyjątku 
od fenomenu ogólnego, ale podobnie innym planetom ob- 
darzone są biegiem wirowym. 


wirowy 


—— i NN 
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O xiężycach, czyłi planetach drugiego rzędu. 
Atmosfera planet. 


—— 


LXXXI. Planety drugiego rzędu. Miężyce Jowisza; jak się do- 
chodzi ich odległość od środka planety, i czas ich obrotu okolo 


planety głównego. 


Ciała niebieskie krążące tylko w około słońca, o któ- 
rych dotąd mówilismy, zowią się planetami głównemi, albo 
planetami pićrwszego rzędu. Niektóre z nich, tak jak zie- 
mia nasza, mają towarzyszące sobie ciała, które się nazy- 
wają planetami drugiego rzędu, żowarzyszami, albo .cię- 
życami (satellites); xiężyce te krążą około planet swoich 
opisując koła lub ellipsy, których ogniskiem jest planeta 
główny unoszący z sobą wszystkie xiężyce w biegu około 
słońca. Xiężye ziemski dla tego, że należy do planety na 
którym mieszkamy, że jest ciałem naybliźszćm ziemi, i że 
w zastosowaniach Astronomii na teoryi jego biegu wiele 
zależy, jest planetą bardzićy nas interessującym niżeli in- 
ne planety lub ich xiężyce, dla tego też zaraz po wyłoże- 
niu teoryi słońca, zajęliśmy się rozważeniem jego biegu. 
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Zastanówiny się teraz nad teoryą xiężyców do innych 
leżących planet. 

W roku 1610 Galileusz odkrył cztery xiężyce Joy 
sza, które w pićrwszych obserwacyach wziął za gwia 
stałe; ale się wkrótce przekonał, że te gwiazdy towarzy 
szą ciągle planecie , i biegi swe wkoło niego odbywa 
Obserwując przez dobre teleskopy Jowisza, łatwo jest v 
dzieć, że te gwiazdy w biegach swoich przychodząc 
pewnego położenia względem planety i słońca wpada 
w cień Jowisza, tracą światło podobnie jak xiężyc ziems 
w zaćmieniach swoich, i przeszedłszy przez cień planet 
znowu się wynurzają w pewnćy od tarczy planety odle 
głości. Zdarza się także, że te ciała przechodzą międz 
planetą a słońcem, i wtenczas same są niewidzialne , al 
widzieć można cień ich rzucony na tarczę planety i prze- 
biegający tę tarczę w postaci plamy małóy. Są to zaćmie- 
nia Jowisza podobne jakie xiężyc ziemski stając czasem 
między ziemią a słońcem sprawia dla mieszkańców ziemi. 
Fenomena te oczówiście dowodzą, Że i planeta główny i 
jego xiężyce są to ciała przez się ciemne, nadto zaćmie- 
nia te, zależąc od położenia planety i Xiężyca względem 
słońca, wyraźnie pokazują gwiazdę, którćy ciała te swoje 
światło są winne. 

Obserwuymy za pomoca mikrometru odległości xiężyca 
od planety głownego, i wybierzmy z wielkićy liczby ob- 
serwacyy takie, które tę odległość dają naywiększą. Od- 
ległość tak otrzymana, porównana z tarczą. pozorną planety, 
daje odległość xiężyca od środka planety w częściach pro- 
mienia planety. Znając tedy promień planety głównego 
przez wyżćy podane sposoby, łatwo jest wynaleśdź tę od- 
ległosć w częściach odległości średniey planety od słoń- 
ca, albo też w milach jeograficznych. (Geo się tycze biegu 
xiężyców Jowiszowych, ten podobnie jak biegi planet głó- 
wnych, odbywa się od zachodu na wschód, eo łatwo jest 
wnieść uważając, że zaćmienia xiężyców zdarzają się tyl- 
ko wtenczas, kiedy te idą od zachodu na wschód, wtenczas 
zas kiedy maja bieg wsteczny od wschodu na zachód, prze- 
chodzą między planetą i słońcem, gdyż wtenczas lylko 
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cien ich na tarczy planety widzianym bydź może. Do 
oznaczenia biegu xiężyców około Jowisza naylepićy służą 
ich zaćmienia, zwłaszcza jeżeli można obserwować ich za- 
nurzenie się w cień (immersion) i wynurzenie się z cienia 
(emersion) ; fenomen jednak ten nigdy się nie zdarza dla 
xiężyca nayhliższego planety. Daymy bowiem, że na fig. 62 
S oznacza słońce, Z mieysce ziemi przed czasem przeciw- 
ległości, Z' po przeciwległości; wyraźna rzecz, że z pin- 
ktu Z zaćmienia tylko mogą bydź obserwowane , wynu- 
rzenie się zaś w punkcie z nie jest widzialne , albowiem 
xiężyc zakryty jest przez planetę. Przeciwnie po prze- 
ciwległości kiedy się ziemia znayduje w punkcie Z, same 
tylko wynurzenia się są widzialne, wpadanie zas w cień 
dzieje się w mieyscu przez planetę dla ziemi zakrytóm. 
Lecz co się tycze xiężyca drugiego, trzeciego, i czwartego, 
ponieważ xiężyce te są dosyć znacznie oddalone od pla- 
nety, zdarza się więe często, Że się xiężyc zanurza w pim- 
kcie p i wynurza się w punkcie q, z tćyże samćy strony 
planety, i oba fenomena z ziemi obserwowane bydź mogą. 

Moment środka zaćmienia jest chwilą kiedy xiężyc jest 
w złączenia albo bardzo blizko złączenia ze słońcem, to 
jest, kiedy długość środosłoneczna planety i xiężyca jest 
taż sama. Przeciąg czasu między dwóma następnemi złą- 
czeniami daje obrot synodyczny planety, a mając w tym 
przeciągu czasu biegplanety, łatwo się wyciąga obrot gwiaz- 
dowy. Daymy że obrot synodyczny jest S, bieg planety 
w tym czasie a 


3607--a: S= 560° : P. 


Obrot gwiazdowy śm. 3 


Dla otrzymania obrotu xiężyców z większą dokładnością, 
porównywają się zsobą złączenia odległe, a czas między 
niemi przedzielony przez liczbę upłynionych obrotów, da- 
je ten obrot z wielką dokładnością. Można jeszcze otrzy- 
mać ten obrot xiężyców obserwując przeyścia ich cienia 
przez tarczę planety i wyciągając stąd czas złączeń; ale 
obserwacye tego rodzaju przez bardzo dobre tylko tele- 
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skopy robione bydź mogą. Porównywając odległości wię 
życów Jowiszowych z trwałością ich obrotów, łatwo je. 
widzieć, że w ieh biegu zachowuje się odkryte w bieg 
planet głównych trzecie prawo Keplera, to jest, że kwa- 
draty z czasow peryodycznych są w stosunku trzecich po- 
tęg z odległości siężyców od planety głównego: Prawa te 
go użyć możemy do znalezienia dokładniey obrotu piór: 
wszego xiężyca, który dla tego trudnieyszym jest do do- 
kładnego oznaczenia, że nigdy razem jego zanurzenia się 
i wydobycia się z cienia obserwować, a stąd czasu jego 
złączenia wprost wyciągnąć nie można (*). 


LXXXII. F/ynaleśdź pochyłość dróg więżycowych do drogi pla- 


nety głównego, i položenie ich węzłów. 


Mierząc odległości xiężyców Jowiszowych od środka 
planety w rozmaitych epokach, otrzymujemy wypadki pra- 
wie też same, co pokazuje, że drogi tych-ciał albo są ko- 
towe, albo też są to ellipsy, których mimosrody są bar- 
dzo małe. Gdyby więc drogi xiężyców leżały na drodze 
Jowisza, zaćmienia ich byłyby zawsze tóyże samóy trwa- 
łości, i xiężyce w każdym obrocie przechodziłyby przez 
środek cienia Jowiszowego. 'Tym czasem obserwacye po- 
kazują, że trwałość tych zaćmień nie jest taż sama, aza- 
tém, że xiężyce przechodzą raz hiiżćy, drugi raz dalćy od 
osi cienia, drogi więc tych xiężyców nie leżą na drodze 
planety, ale są do niey pochylone pewnym kątem. Jakże i 
wynaydziemy ten kąt i położenie punktów przecięcia się 
czyli węzłów xiężycowych ? Ponieważ naydłuźsze zaćmie- 
nia zdarzyć się muszą wtenczas, kiedy xiężyc przechodzi 
przez środćk cienia; wybierzmy więc z wielu obserwacyy 
te, które są naydłuższe , a mieysce środosłoneczne Jowi- 


(+) Mówi się, że xięźyc Jowiszowy jest w złączenia i wten- 
cząs kiedy środkuje między swoim planetą a słońcem, i wten- 
czas kiedy jest ze strony planety odwrócoaćy od słońca. Poło- 
żenie pićrwsze możnaby nazwać złączeniem środosłonecznóm 
niższem, drogie złączeniem środosłonecznćni wyższćni. 


\ 
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sza, rachowane nâ środek naydłuższego zaćmienia, jest wła- 
śnie mieyscem węzła, czyli długością węzła odniesioną do 
środka planety. Położenie węzłów wynayduje się jeszcze 
obserwując zaćmienia tćyże samóy trwałości z obu stron 
węzła, połowa różnicy w długości srodosłonecznóy Jorrie 
sza w czasie dwóch obserwacyy, dodana do długości w ob- 
serwacyi pićrwszey, albo odciągniona od długości w obser- 
wacyi drugiey, daje położenie węzła. Co do xiężyca pier- 
wszego, którego trwałości zaćmiaą wprost obserwować nie 
można, otrzymuje się długość węzła z przeyścia cienia jego 
przez środek tarczy planety; moment kiedy się ten cień 
znaydnje zupełnie na środku, jest właśnie chwilą kiedy 
xiężyc jest w węzle. Położenia węzłów wszystkich xię- 
życów Jowiszowych mało się od siebie różnią; długość wę- 
złów podniesienia wypada około 103. Dla znalezienia po- 
chyłości drogi xiężyców do drogi planety, potrzeba naprzód 
znać wielkość cienia w mieyscu gdzie go xiężyce przeby- 
wają. Obserwując trwałość zaćmień w czasie kiedy xię- 
życ jest w węzle, otrzymujemy czas jakiego potrzebuje xię- 
żye do przebieżenia średnicy cienia ab (lig. 65) ; nazwaw= 
szy ten czas przez r mamy : 
$:5609 —7:2% 
«= 560- 
S 
8 

Otrzymujemy z tego zrównania «, czyli kąt pod którym 
się widzi średnica cienia ze środka Jowisza. Chcąc mieć 
wielkość cienia w odległości xiężyca piórwszego, Astrono- 
mowie porównywają czas zaćmień xiężyca znaydującego 
się w węzle kilku dniami przed przeciwległością, z cza- 
sami wynurzenia się jego w kilka dni po przeciwległości, 
a znając bieg synodyczny planety, otrzymują czas, którego 
potrzebował na przebycie cienia; trwałość naywiększa mię- 
dzy wielką liczbą obserwacyy daje czas na przebycie śre- 
dnicy cienia strawiony. Wreszcie znając średnicę Jowi- 
sza, i odległości xiężyców od planety, łatwo przez pro- 
stą proporcyą znaleśsdź wielkość cienia, w odległości któ- 
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regokolwiek xiężyca, jeśli ta wielkość ua odległość jed 
go z nich jest znana. Daymy teraz, że z wielu obsery 
cyy wybraliśmy trwałość zaćmienia naykrótszą, co się wte 
czas zdarza, kiedy xiężyc będąc odległy o go? od węg 
naybardzićy wznosi się nad płaszczyznę drogi Jowisza. Ma 
my tedy czas jakiego wtenczas potrzebuje xiężyc do opi 
sania cięciwy a'b', kąt pod którym widziana jest odległoś 
tóy cięciwy od środka cienia jest właśnie pochyłośeią dro 
gi xiężyca do drogi planety, wynaydziemy ten kąt ty 
sposobem: uważając drogę xiężyca a'z jak liniją prostą mamy 
za ; ' , 7 

—-=wstwsa, xs=a'sdostæsa, albo zs=Vas—za 
Jeżeli a's i az są wyrażone w miarach podłuĉnych, otrzy: 
mamy xs wyrażone także w miarach podłużnych, kąt zaś 
I otrzymamy ze zrównania 


T8 


xt 


syst Z = 


Wszystkich eztérech xiężyców drogi mało się bardzo ró- 
Źnią od siebie i prawie leżą na płaszczyznie równika Jo- 
wiszowego, ich więc pochyłość do płaszczyzny drogi Jowi- 
sza jest taż sama co i pochyłość równika, wynosząca prze- 
szło 39. 

Jeżeli drogi xiężyców Jowiszowych są kołowe, tedy 
mając ich bieg średni, położenie ich drog względem dro- 
gi planety, i micysce xiężyców odniesione do środka pla- 
nety na pewną epokę daną, ułożyć można tablice ich bie- 
gu; a porównywając położenia rachowane z tablic z wycią- 
gnionemi z obserwacyy zaćmień; przekonać się, azali wy- 
nalezione pierwiastki biegu są dokładne i niepodlegają od- 
mianóm. 'Fym sposobem przekonano się, że drogi xięży- 
ców Jowisza nie są kołowe, ale sąto ellipsy, których mimo- 
srody są bardzo małe, oprócz xiężyca pićrwszego, w któ- 
rego drodze Żadnego dotąd mimośrodu postrzedz nie mo- 
Żna było. Nadto xiężyce te, jako massy wzajemnie na sie- 
bie działające, muszą w biegach swoich bydź przyczyną od- 
mian i nierówności podobnych, jakich doświadczają plane- 
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cz wzajemne na się działanie, ale małe te odmiany 


ry prz r e RE 
ielkiey od nas odległości, nie mogą bydź dostrze- 


w tak w 
żone. 


LXXXII. Odmiany pierwiastków biegu xiężyców Jowisza. IPiel. 
kość xiężyców. Xiężyce innych planet. Bieg wirswy rięży- 
ców. Pierścień Saturna. Atmosfera planet, : 

Pochyłość dróg xiężycowych do drogi planety, położe- 
nie węzłów, i punktów naybliźszych planety, czyli pun- 
któw przyjowiszowych (pórijove) podlegają odmianóm, któ- 
rych peryody są daleko krotsze niź w planetach, gdyż 
obroty samychże xiężyców w chyższym daleko odbywają 
się czasie niż obroty planet. Jowisz więc ze swemi xię- 
życami wystawia nam niejako swiat drugi, podobny świa- 
tn słonecznemu, i przepowiadający przez odmiany pier- 
wiastków biegu ciał świat ten składających, odmiany, któ- 
re się z czasem uczuć dadzą w pierwiastkach biegu pla- 
net głównych. Średnice xiężyców w ogólności są tak ma- 
łe, że ich wielkości mierzyć niepodobna; usiłowano jednak 
poznać wielkość ich tarczy mierząc czas jakiego potrzebu- 
ją do zanurzenia się w cień płanety, lub do wydobycia się 
z niego, ale obserwacye tego rodzaju, z przyczyny małey 
bardzo średnicy xiężyców, i z przyczyny przycienia pla- 
nety nie mogą bydź dokładne. 

Z tych jednak obserwacyy wypada, że tarcza naybliż- 
szego xiężyca widziana przez mieszkańców Jowisza, poka- 
zuje się dwa razy co do promienia, azatóm cztóry razy co 
do powićrzchni, większą od xiężyca ziemskiego; zważając 
że tak wielka tarcza w przeciągu 42 godzin przechodzi 
przez wszystkie odmiany światła, i że Jowisz oprócz tego 
ma trzy ime xiężyce podobnym co do światła ulegające 
odmianom, wyobrazić stąd sobie można świetność i wspa- 
niałość nocy na Jowiszn. Zaćmienia xiężyców Jowiszo- 
wych, jako fenomena jednoczesne, są bardzo ważne w wy- 
naydowaniu długości jeogralicznćy. Porównywając bowiem 
czas zaćmienia w jakićm mieyscu z czasem zaćmienia ob- 
serwowanym w micyscu drugićm, albo z czasem zaćmienia 
wyrachowanym z tablic na pewne micysce; otrzymuje się 

53 
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dosyć dokładnie i bez trudnego rachunku różnica długo 
jcograficznéy tych mieysc. 

Saturn ma siedm xiężyców ale wszystkie, wyjąws; 
szósty, przez bardzo tylko dobre lnnety widziane by, 
nogą, podobnie jak i xiężyce Uranusa, których dotąd U 
kryto sześć, Biegi ich są od zachodu na wschód i ped 
bnym poznają się sposobem, ale do ocenienia daleko 
Arudnieysze od hiegów xiężyców Jowisza. 

Przy innych siedmiu planetach żadnego dotąd xięży 
ca nie postrzeżono. 

Herschel obserwując stopnie światła w xiężycach Jo 
wiszowych dostrzegł, że stopień jasności nie jest zawszę 
tenże sam. Skąd wnieść należy; że strona jedna odbij 
więcey światła jak druga , i kiedy ta ostatnia do ziemi 
obróconą będzie, św iatło xiężyca staje się daleko słabszćm 
Porównywając te powroty do tegoż samego stopnia świa 
tła z potożeniem xiężyców Jowisza względem planety, zna 
lazł Herschel, Że tarcze ohrócone do planety są zawsz 
te same. Maraldi znalazł tenże sam wypadek z obserwa 
cyi powrotu do tego samego położenia pewnćy plamy na 
tarczy xiężyca czwartego. Fenomen ten postrzeżono je- 
szcze na siódmym xiężycu Saturna, którego światło wten= 
czas kiedy jest ze strony wschodnićy plancty, tak znacznie 
słabieje, iż trudno bardzo go widzieć, co zapewne pocho- 
dzi z wielkiey liczby plam, które pokrywają tarczę obró- 
coną naówczas do nas. Lecz żeby ta strona ciemna od- 
wracała się zawsze do ziemi w tym samym punkcie drogi 
xiężyca, potrzeba koniecznie , aby obrot wirowy xiężyca 
był zupełnie równym obrótowi peryodycznemu planety. 
Z takowych obserwacyy wypadałoby, że A gal jak xię- 
życa ziemskiego, biegi wirowe wszystkich xiężyców ró- 
wne są biegóm peryodycznym, a stąd że ich tarcze obró- 
cone do planet głównych są zawsze też same. 

Oprócz siedmiu xiężyców, Saturn otoczony jest jeszcze 
bryłą okrągłą lężącą na płaszezyźnie równika planety, któ- 
ra widziana z ziemi wydaje się pospolicierw postaci świe- 
tnego pasa, Z jednćy i drugiey strony do Saturna przycze- 
pionego , jakto fig. 6% wystawia. Pas ten zowiący się 
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pierścieniem Saturna, oddalony jest od planety pewną prze- 
strzenią, albowiem między punktami a, b, i bryłą okrągłą 
planety, anieysce próźne a czasem gwiazdy widzieć wyra- 
źnie można. Promień Saturna widziany z ziemi wynosi g, 
promień zewnętrznćy powićrzchni pierścienia 21", a we- 
wnętrznóy 15", szerokość więc pierścienia równa jest odle- 
głości jego od planety, to jest 6, grubość pierścienia jest 
bardzo mała, nie wynosi bowiem więcćy nad 1”. Pierścień 
Saturna tak jak i sam planeta jest bryłą przez się ciemną, 
co można wnieść z cienia rzucanego przez pierścień na 
planetę, który wyraźnie widzieć można. 

Od położenia płaszczyzny pierścienia względem słońca 
i ziemi zależą wszystkie odmiany jakie w nim co do świa- 
tła i figury postrzegać się dają. I tak, kiedy płaszczyzna 
pierścienia ma takie położenie, że słońce jest z jednóy stro- 
ny płaszczyzny, a ziemia z drugiey, strona obrócona do 
ziemi będzie ciemną, i pierścień widzianym bydź nie mo- 
że, naówczas Saturn pokazuje się w postaci okrągłćy świe- 
tnćy tarczy. Pierścień ten ginie, kiedy płaszczyzna jego 
przechodzi przez ziemię lub przez słońce, albowiem wten- 
czas z oświeconcy części nie możemy widzieć tylko gru- 
bość pierścienia, która będąc bardzo małą ginie w zwy- 
czaynych teleskopach astronomicznych, ale używając te- 
leskopów bardzo mocnych, można i wtenczas wyrażnie wi- 
dzieć pierścień Saturna, i ten naówczas pokazuje się jak 
linija prosta przechodząca przez tarczę planety. Kiedy 
słońce i ziemia są z tóyże samćy strony pierścienia, i pła- 
szezyzna jego nie przechodzi przez ziemię, naówczas wi- 
dzimy pierścień w postaci ellipsy otaczającėy planetę, któ- 
ra dla małćy pochyłości do płaszczyzny ekliptyki nigdy 
na koło zamienić się nie może. Pochyłość pierścienia do 
ekliptyki wynosi 29°, długość punktu przecięcia się z ekli- 
ptyką =u'.179. Obserwacye plam na pierścieniu dały 
poznać jego bieg około planety wynoszący 1084, trwałość 
tego biegu jest właśnie taka, jakaby bydż powinna podług 
praw Keplera dla xiężyca, którego odłegłość od Saturna 
hyłaby równa średnicy odległości pierścienia ol planety. 
Obserwując pierscicń Nalurna przez bardzo mocne tele- 
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skopy, postrzeżono na jego powierzchni koła czarne wspó 
środkowe bardzo cieńkie, które zdają się bydź mieyse: 
próźnómi dzielącemi pierścień na wiele pierścieni gg 
bnych, w zwyczaynych jednak lunetach astronomicznyc 
przedziały te giną, i pierścień w postaci tylko jet i nie- 
rozdzielnóy pokaznje się bryły. 

W rozbieraniu podobieństwa między naszą omii a in 
nemi planetami, ciekawém jest pytanie, azali planety inue 
tak jak ziemia, obdarzone są otaczającą je atmosferą? WV'pa 
trnjąc się z uwagą w plamy pokrywające tarczę Jowisza, 
postrzedz można, że niektóre z nich ani są tćy saméy zaw 
sze postaci, ani jednego statecznie trzymają się mieysca, 
ale owszem ulegają małym ruchom i odmianóm; skąd wnie= 
siono, że to są chmury podobne tym jakie się w naszey 
formują atmosferze, które jednak dla pewnych nieznanych 
nam przyczyn, mnieyszym daleko uległe są odmianóm niż 
chmury atmosfery naszóy. Podobne odmiany postrzeżono 
w planetach Marsa, szezególniey plamy otaczające jego bie- 
guny zmnieyszają się lub powiększają, podług tego jak są 
mniey lub więcey ukośnie położone względem słońca. Astro- 
nomowie sądzą, że bieguny Marsa, podobnie jak bieguny 
naszey ziemi, pokryte są kupami lodu. Nadto w obserwa- 
cyi zakrycia gwiazdy przez Marsa postrzeżono, że gwia- 
zda przed zniknieniem znacznie pićrwiey światło swoje 
straciła; skutek ten koniecznie przypisać trzeba atmosfe- 
rze planetę „tego otaczającćy. 

Schroëter obserwując przez długi czas VVenusa wten- 
czas, kiedy się pokazuje jak mały M wek, znalazł, że oprócz 
części oświeconty od słońca, jest jeszcze pas cztórech sto- 
pni szerokości, oświecony przez zorzę, podobną zorzy spra- 
wionćy przez almosierę ziemską. 

Zdaje się więc, że wszystkie planety podobnie jak zie- 
mia nasza, mają swoję atmosferę, która może bydź różna 
na różnych planetach, i co do gęstości, i co do natury pier- 
wiastków ją składających. 
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ROZDZIAŁ XV. 


Aberracya światła i parallaxa roczna 
gwiazd stalych. 


. 


LXXXIV. Chyżość światła wyciągniona z zaćmień xiężyców Jo- 
wiszowych i porównana z chyżością ziemi. 


Mając tablice zaćmień xiężyców jowiszowych wycią- 
gnione z wielkiey liczby ohserwacyy, porównaymy fenome- 
na rachowane ztych tablic z fenomenami obserwowanemi; 
znaydziemy, że zaćmienia xiężyców jowiszowych, zgadzają 
się co do czasu z rachowanemi wtenczas, kiedy ziemia jest 
w średniey od Jowisza odległości, czyli kiedy Jowisz jest 
w kwadraturze ; zaćmienia zaś te przypadają nieco pićr- 
wiey w przeciwległości, a poóźniey około złączeń, i różni- 
ce między obserwacyą a rachunkiem są teź same dla wszy- 
stkich xiężyców. /ważając z jednóy strony, Że ta różni- 
ca tablic od obserwacyi jako mająca mieysce zawsze, a za- 
tóm we wszystkich punktach drogi Jowisza i xiężyców, 
nie może bydź skutkiem nierówności biegów tych planet, 
że z drugiey strony fenomena te wyrażny mają związek 
z odmianą odległości ziemi od Jowisza, wnieść należy, Że 
właśnie od tćy odmiany zależą, a stąd, że chyżość świa- 
tła nie jest nieskończenie wielka, ale owszem potrzebuje 
pewnego czasu do przebieżenia przestrzeni między Jowi- 
szem a ziemią, i czas ten jest różny podług różney tych 
planet odległości ; tym bowiem sposobem wszystkie feno- 
mena niezgody tablic z obserwacyami z łatwością tłuma- 
maczyć się dają. I tak: w czasie przeciwległości Jowisza 
ziemia znaydując się w punkcie JH (fig. 62), bliźsza jest te- 
go planety o całą średnicę drogi swojćy, aniżeli w złącze- 
miach, kiedy znaydnje się w punkcie /V, światło tedy rzu- 
cone od wydobywających się z cienia xiężyców prędzóy 
dochodzi do punktu AZ aniżeli do pnnktu ÆW, tak jak zno- 
wn w zaćniieniach siężyców ostatnia cząstka światła wy- 
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chodząca od xiężyca w chwili zaćmienia, piórwiey ii 
chodzi do punktu ŻW niż do N. Przypuszezenie więc, 
światło potrzebuje pewnego czasu do przebieżenia średni 
cy drogi ziemskiey, tłumaczy nam bardzo prostym sp 
sobem przyśpieszenie fenomenów zaćmień w przeciwległ 
ściach, i opoźnienie ich około złączeń. Kassyni starsz 
z obserwacyy zaćmień xiężyca pićrwszego już wnosił, żę 
udzielanie się światła-nie jest momentalne, ale Rómer by 
piórwszy, który ze znacznćóy liczby obserwacyy zaćmie 
dowiódł téy prawdy, i wynalazł czas jakiego potrzebuje 
światło do przebieżenia średnicy drogi ziemskićy. Cza 
toż z wielu bardzo obserwacyy dokładniey przez Delam 
hra wyrachowany wynosi 16.264. "Tablice zaemień xię 
życów Jowiszowych poprawione przez wzgląd na różną 
w ciągu roku odległość Jowisza, od ziemi zgadzają się do- 
brze zobserwacyami i przez to naymocnicy dowodzą bic- 
gu postępującego ziemi, około słońca. Zastanówmy się bav- 
dziey nad chyżością światła i nad skutkami z kombinacyi 
tey elvyżości z chyżością ziemi wypadającemi. 
Wystawmy sobie (lig. 65) gwiazdę w punkcie G i zie- 
mię w punkcie B; gdyby ziemia hyła nieriichomą, naów- 
czas gwiazda byłaby widziana po linii BG, po kukiky pro- 
mień swiatła wpada do oka obserwatora; lecz jeżeli zie- 
mia ma bieg własny, naówczas oko obserwatora uderza 
cząstkę, światła przychodzącą do oka, i czucie kierunku 
wpadającóy cząstki zrodzić się powinno takie, jakichy wy- 
padło z kombinacyi chyżości w kierunku promienia rzuco- 
nego BG, i z chyżości w kierunku wprost przeciwnym bie- 
gowi ziemi. Jeżeli tedy chyżość ziemi może bydź poró- 
wnana z chyżością światła, powinniśmy widzieć gwiazdy 
nie ua swojóm prawdziwóm mieyscu, ale posunione w tęż 
sanię stronę w którą ziemia idzie. Ilość tóy odmiany za- 
leżeć będzie od ehyżości światła porównanćy z chyĉością 
ziemi. Dla znalezienia stosunku między szybkością ziemi 
i światła, porównaymy z soba drogi przebieżone przez świa- 
tło i ziemię w jednym przeciągu czasu. Podług obserwa- 
cyy xiężyców jowiszowych wypada, że światło w przecią- 
gu 6.13 przebiega promien drogi ziemskiey. Ziemia w bie- 
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u rocznym około słońca przebiega w tymże samym cza- 
sie 20,25. Dla pórów nania z sobą drogi w jednymże cza- 
sie przez ziemię i światło przebieżonych, wyrażmy łuk 
20,25 W częściach promienia, albo wyraźmy promień w se- 
kuniłach koła do którego należy. Promień wyrażony w se- 
kandach koła wynosi. E 


570, 1y'.200=3407,40 4=206208" 


nazwawszy tedy przez V chyżość światła, a przez v chy- 
żość ziemi, będziemy mieli 


P __206265' 
4%. 20,5 | 
Widzimy stąd, że clryżość światła jest przeszło dzie- 

sięć tysięcy razy większa od chyżości ziemi. (hcac więe 
znaleśdź kiernnek wypadkowy światła wpadającego do oka 
w pumkcie 8, potrzeba wziąść liniją BA dziesięć tysięcy 
razy dłuższą od linii DB, a przekątna równoległohoku 
BM pokaże kierunek wypadkowy, a zatem kierunek podług 
którego gwiazda widziana bydź powinna. Wypada więc, 
że jeżeli istotnie bieg roczny ziemi ma mieysce, w ciągu 
rokn gwiazda w różne strony od położenia swego zbaczać 
powinna. Wniosek ten obserwacye zupełnie stwierdza- 
ją, owszem pićrwiey jeszcze nim ten wniosek był zrobio- 
nym, juź Astronomowie bieg ten w gwiazdach postrzegli, 
a poznawszy poźniey chyżość światła, szczęśliwie przyszli 
nie tylko do wytłumaczenia fenomenu, ale do znalezienia 
dokładnóy ilości zboczenia gwiazdy od swęgo prawdziwe- 
gu położenia. 


LXXXV. Odkrycie aberracyi. Aberracya stoica, planet, i więżyca. 


„Aberracya z chyżosci biegu wirowego ziemi. 


Bradley piórwszy na początku 18go wieku chcąc do- 
wieść biegu zięmi, i szukając w tym celu małych odmian 
jakieby w położeniu gwiazd z przyczyny tego biegu zayść 
powinny, dostrzegł w obserwacyach robionych w Aem, że 
gwiazdy położenie swoje na niebie odmieniały; naybardziey 
zas go dziwiło,że się te gwiazdy posuwały w kierunku in- 
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nym, jakby się przez odmianę położenia ziemi czyli prz 
parallaxę okręgu wielkiego posunąć powinny. Powtar; 
jąc poźnićy obserwacye swoje za pomocą Seklora, zawi 
rającego 123 stopni w łuku, i 123 stop promićnia, znal 
że się gwiazdy wyraźnie posuwają raz na północ drugi rz 
na południe, i że peryod tey odmiany wynosi rok jede 
I lak y smoka zmnieyszała swoję szerokość aż do począł 
marca, potóm znowu zbliżając się ku północy na tyleż sze 
rokość swoję powiększyła tak, że różnica w szerokośc 
y smoka na początku marca i na początku września wys 
nosiła 40. Zobserwacyy tych wypadało, Że gwiazdy opi 
sują pewną ellipsę około średniego swego położenia, któ- 
róy oś większa wynosi 40", oś zaś mnieysza zależy od 
szerokości gwiazdy. I tak: oś ta jest zero, kiedy gwiazdę 
jest na ekliptyce; jest zas równa osi wielkiey, kiedy gwia- 
zda jest w biegunie ekliptyki. Nadto kierunek promie- 
nia wodzącego tćy ellipsy jest zawsze ten co i kierunek 
biegu ziemi. Niech 4BCU (fig. 66) wyobraża drogę zie- 
mi, Æ gwiazdę leżącą w biegunie ekliptyki; kiedy ziemia 
jest u 4, gwiazda którćy średnie położenie jest Æ znay- 
duje się u G, kiedy przez parallaxę powinnaby się po- 
kazać u H it. p. Skutki więc postrzegane są wcale nie- 
zgodne ze skutkami parallaxy rocznćy, od nićy więc za- 
leżeć nie mogą; jakoż nareszcie Bradley odkrył źródło tych 
odmian w chyżości ziemi porównanćy z chyżością światła, 
jakóśmy o tám pićrwiey namienili. l 

Kat HBG (fig, 65) czyli różnica między położeniem ` 
prawdziwem a pozoraćm gwiazdy, zowie się aderracyą 
(aberration). Ilość jóy naywiększa będzie wtenczas, kiedy 
promień DG będzie pionowy do BD, naówczas 


> 


Premień drogi ziemskićy, nważając ją za kołową, jest za- 
t c c 

wsze pionawy do kierunku jćy drogi, stąd aberracya słoń- 

ca jest zawsze staleczna, i długość jego zawsze się 1uniey- 

szą num wydaje niż prawdziwa, gdyź przez skutek aber- 

racyi, widzimy je w mieyscu gdzie było ośmiu minutami 
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piérwiéy- Położenie planet podlegać musi podwóynóy od- 
nie, wynikającey raz z biegu ziemi , drugi raz z biegu 
własnego Chcąc IDŹ kierunek linii, po któréy się 
widzi planeta, należy kombinować Z sobą chyżości świa- 
tła, ziemi, i planety. I tak na (fig. 67), kierunek biegu zie- 
mi jest BG, planety PPP. Daymy, że kiedy ziemia 
znayduje się w punkcie 3, planeta znayduje się rzetelnie 
w punkcie P, planeta jednak ten nie będzie widziany 
w puukcie P, cząstka bowiem światła, która dochodzi 
w tym momencie zieńni, nie była rzucona z punktu P ale 
z punktu Z”; chcąc znaleśdź położenie tego punktu 77, na- 
leży na jego drodze w kierunku przeciwnym biegowi wziąść 
łuk PP, równy biegowi własnemu planety, w przeciągu cza- 
su jakiego potrzebuje światło do przyyścia od planety do 
ziemi. W punkcie P' kierunek chyżosci światła dochodzące- 
go do ziemi, złożony jest z dwóch, z chyżości P'D równo- 
ległćy do PE, i z chyżości planety wyrażonćy w tym sa- 
mym czasie przez OP’, wypadkową tych będzie hnija PB, 
Ale teraz kierunek tóy chyżości musi jeszcze kombino- 
wać się z chyżością ziemi tak jakeśmy tę kombinacyą już 
pićrwey wykonywali, a stąd wypada ostateczny kierunek 
BP", w którym planeta widzianym będzie. Chociażby więc 
ziemia była w spoczynku, aberraeya jednak planet. odmie- 
niałaby ich mieysca. Wypadkowa aberracya planety jest 
alho różnicą albo snmmą aberracyy z przyczyny biegu zie- 
mi i planety wynikających, jest summa kiedy bieg ziemi 
i planety jest w tęż samę stronę, jest roźnicą kiedy kie- 
runki ich biegów są przeciwne, jak to na fig. 67 łatwo wi- 
dzieć można. Ponieważ xiężyc razem z ziemią krąży o- 
koło słońca, wypada, że jego aberracya z przyczyny biegu 
ziemi jest żadna; ale xiężyc oprócz tego ma bieg swóy 
własny około ziemi, więc z tego względu uległy jest aber- 
racyi tak jak wszystkie planety. /maydźmy czas jakiego 
potrzebuje swiatło do przeyścia od xiężyca do ziemi, a po- 
tćrńi tuk jaki w tym przeciągu czasu xiężye ubiega. Parallaxa 
xiężyca równa jest 97 =7, parallaxa O= 846 =a, nazy- 
wając więc przez r i R odległości słońca i xiężyca od zie- 
mi, wyrażone w promieniach ziemi, wypada: 

54 
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Czas więc ma przebieżenie, promienia wodzącego xięży 
wyrazi się przez 


‘ 8 


s 8. 137) wstó” KO » 
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W tym przeciągu czasu xiężyc ubiega na drodze swojćy 
o',66; ilość dosyć mała, która się pospolicie opuszcza, jes 
to prawie uberracya w długości, gdyż droga xiężyca po 
chylona jest małym tylko kątem do ekliptyki. 

Ziemia oprócz biegu peryodycznego ma jeszcze bie 
dzienny około osi swojćy, rozważyć nam więc wypada, 
azali szybkość tego biegu ma stosunek wyraźny 4 chyżo- 
ścią światła, a stąd czy z tego biegu wypada jaka aber- 
racya dla ciał niebieskich. Porównaymy chyżość biegu 
wirowego z chyżością biegu peryodycznego ziemi.. Wy- 
raźiny promień równika ziemskiego przez Z, obwod równi- 
ka wyrazisię przez 2m./==2m.r.wstw. Jest to droga ubic- 
żona w przeciągu dnia gwiazdowego, czyli w przeciągu 
23%.56'—=1456' czasu średniego, przez punkt równika ziem- 
skiego, wyrażona w ezęściach odległości słońca od ziemi, 
stąd droga, ubieżona w jednóy minucie wyrazi się przez 


orr.vstw 
1456 


gdzie w znaczy parallaxę poziomą słońca. 

W biegu rocznym ziemia ubiega obwód koła 2er, dro- 
ga więc ubieżona w jeduey minucie przez bieg ziemi peryo- 

Z o 2rr c r . 
dyczny, wywazisię przez ——— ; gdyż rok zawićra minut 
s p 223909 z 

525969.  Nazwawszy więc chyżość ziemi w hiegu rocznym ` 
przez v, a w biegu dziennym przez v wypada: | 
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Znaydujemy, Że elryżość biegn peryodycznego jest 62 razy 
większa od chyżości ziemi w biegu dziennym, nayw iększa 
więc aberracya z biegu wirowego ziemi pochodząca, wy- 


" 
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nosić może z) to jesl zaledwo trzecią część sekundy, i dla 


tego w wielu rachunkach opnszczoną hydź może. Dla 
mieszkańców mających szerokość Æ, szybkość jesl mniey- 
+ 4 
ę rE 1 
szą, i aberracya wyrazi się przez 5 „dost H. 
= Duna 4 agi " iadścinuhuć VW ip 

Gdyby chyżości biegu peryodycznego xiężyców i ich 
biegu wirowego miały stosunek znaczny z chyżością świa- 
tła, mieszkańcy xiężyców doświadczałiby trojakiego galun- 
ku aberracyi wypadającćy z trojakiego biegu, to jest: z bie- 
gn wirowego, biegu około planety głownego, i nareszcie 
z biegu około słońca. 

Zastanówmy się nad sposobami otrzymania zrównań da- 
jących nam aberracyą gwiazdy we wznoszeniu się prostém, 
zboczeniu, długości, i szerokości, mając wzgląd na odmien- 
ną chyżość biegu ziemi w koło słońca w różnych jéy wzglę- 
dem tóy gwiazdy położeniach. 


LXXXVI. Fyrażenie ogólne łuku w przeciągu 8. 1% ubieżone- 


i go przez ziemię. 


Wyobraźmy sobie (fig. 68) przez mm łuk ubieżony 
przez ziemię w przeciągu czasu bardzo małego, wyrażone- 
go przez dł; Om jest promień wodzący ziemi, który na- 
zwiymy przez r, a którego wyrażenie, jak wiemy, jest na- 
stępujące 


400, afl—e) 
_ ~ 1--edost(v—ms) 


gdzie a wyraża połowę osi większey elipsy ziemskiey, e 
stosunek miimośrodu do tćy linii, v długość ziemi a æ dłu- 
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gość punktu przysłonecznego. Żarysowawszy łuk mn pr 
mieniem Om mieć będziemy w troykącie mm u, który dl 
małości boków za prostokreślny uważać można, 


mm = ds = Vmr +- mn 
nazywając kąt mOm przez do mamy 


mn=rdy 


m'n=dr 
Stad 
ds =r d4 dr’. 


Lecz że dr jest to odmiana promienia wodzącego w prze- 
ciągu czasu dt bardzo krótkiego, bo w przeciągu tylko 
8.13, odmianę więc tę dr wellipsie ziemskiey zbliżonćy 
znacznie do koła, uważać można jako iłość nieskończenie 
małą, i mogącą się opuscié w porównaniu ilości rdv; stąd 


mm == ds =rdy 


to jest możemy uważać łuczek mały ellipsy mam! jako łu- 
czek koła zarysowanego promieniem r. Łuczek ten mrm, 
uważając go z odległości a czyliraczćy kładąc go na łuk, 
którego promień jest a, zaymie pewną liczbę sekund, któ- 
rą nazwiymy przez ds, stąd 

ds 


ds 
a 
Wartość ilości ds a stąd i wartość ilości ds zależy, jak 
widzimy. od promienia wodzącego r i biegu ziemi w dłu- 
gości; idzie o wyrażenie ogólne i łatwe do rozwiązania 
szczególnego warlości na ds. 
Powićrzchnia ellipsy ziemskiey wyraża się jak wiómy 


ab A A KAKA E 3 AR; 
przez 2m: —, powićrzchnia zaś ubieżona w jedności czasu 


= . 27 ab : 
rzez promień wodzący, będzie ;.—; gdzie b wyraża po- 
T'a*$ I 


łowę osi mnieyszey ellipsy, a T czas obrotu peryodyczne- 
go ziemi, wiemy bowiem, że te powićrzehnie są propor- 
cyonalne czasom. Nazywając przeto stosunek stateczny 
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2” („yli kąt ubieżony biegiem średnim w jedności czasu, 


Mez z, powiérzchnia wycinka ubieżona w jedności czasu 


wyrazi się przez 


27 ab ab , 
ZE MELnA. 
Z» 2 2 . 


Uważając zaś tę powiórzchnią za powićrzchnią wycinka 
kołowego należącego do promienia r, wyrażenie jćy jest 
r”do 
5 

1 a T 5 R. 
stąd, ponieważ te wycinki w tymże samym uważamy ubie- 


żone czasie, wypada 


z*dy —abndt. 


EA z bndt 2 
a r 
bndt 


=A) U + e dost(v—s)) 


ay/1 —e'.ndt 


=P) HH +e dost(v— s)ł 
ndt 
Eesi -edostty—s)? , 


= ndt 1 -+edost(e—s)) 


è 
opuszczając bowiem potęgi ilości e wyźsze nad jedność, 
wypada 


7 


Y1—e =1—3e'--etc=1. 


Ilość ndt łatwo może bydź oznaczona w liczbach, albo- 
wiem 


ilosć tę wyrażoną w częściach promienia wyrażmy w se- 
kundach łuku, mnożąc ją przez liczbę sekund, jaką pro- 
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mień koła na jego obwodzie zaymuje, nazwiymy tę licz] 
sekund przez r”, otrzymamy: 


. . . : sa m sa E ; 
Jest to bieg ziemi w przeciągu dnia jednego, wyrażając wię 
dt w częściach tóyże samćy jedności, to jest w częściaeł 
dnia, mamy 


x", 495,2 493,2 
' "5000.24  B6+00' 
2r.r" (495,2 __2.5,1415926 495.2 


Ndz 206264" 8=20", 258 


309, 25658 86to0" 569, 25638  B6to0. 
ds = 20",253 {1 + e dost (v — »)]. 


Jest to bieg ziemi w przeciągu czasu jakiego światło po- 
potrzebuje do przebieżenia połowy osi większey drogi 
ziemskiey. Szukaymy teraz odmien jakie w gwiazdach 
z przyczyny tego biegu ziemi zachodzą co do wznoszenia 
się prostego, zboczenia, długości i szerokości. 


LXXXVII. Aberracya we wznoszeniu się prostém t* zboczeniu. 


Ponieważ w wymiarach kątowych odległości gwiazd, 
promień pozornćy kuli niehieskicy, którćy środkiem jest 
ziemia, może bydź jakikolwiek, możemy więc go nezynić 
równym ilości a, to jest odległości średniey słońca od zie- 
mi, tak że gwiazdę m, którćy aberracyi szukamy, możemy 
uważać jako odległą od środka ziemi o ilość a= 4m. Od- 
nieśmy położenie gwiazdy m do trzech osi prostokątnych 
Œw, y, z (lig. 69), przechodzących przez środek ziemi 4; oš 

przechodzi przez punkt równonocny wiosenny, oś y 
leży na płaszczyźnie równika, oś zaś z przechodzi przez 
biegun północny równika. 


AP =x= AM dost M 4P=Amdostm A/M dost MAP. 


Kat JAP jest to kąt na płaszczyznie równika, mierzący 
oddalenie się gwiazdy od linii równonoeney, jest to więe 
wznoszenie się proste gwiazdy, które nazwiymy przez A, 
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` 14 bek 4 + 
podobnie kąt mAN, oznaczający zboczenie gwiazdy, na- 
zwiymy przez D, a otrzymamy: 


qgzzadost.4dost D. y=awst-4dostD. z=awst D. G) 


sty A= X. wstD= 


z 
c a 


Przez skutek aberracyi gwiazda przebiega małą przestrzeń 
zam równą ilości ds co do wielkości i co do kiermnku, 
i bierze położenie m; idzie o znalezienie odmiany stąd 
wynikającóy we wznoszeniu się prostém i zboczeniu. Po- 
nieważ łuczek mm = ds' jest bardzo mały, odmiana poło- 
żeu gwiazdy jest także bardzo mała, tak że tę odmianę 
możaa uważać jako różniczkę położenia pićrwszego, w któ- 
rém ilości u, ©, y, z, odmieniły się ó da, dz, dy, dz; ró- 
źniczkujący więc wyrażenie na wznoszenie się proste otrzy- 
mamy 


ddA= >> dost A 


Nazwiymy jeszcze przez æ, £, y, kąty jakie mały łuczek 
NE. FA a, 1 N 2: P ej > 
ds robi z trzema osiami a, y, z. Prowadząc przez punkt 
m osi równoległe do x,y, z, i odcinając na nich przyro- 
slki współuszykowanych, to jest mz, mo i mp, owzymujemy: 

mn=ds' doste 

mo =ds' dost £ 

` mpz=ds' dost y 
Jakoż wićmy, że w ogólności różnica współnszykowąnych 
dwóch końców linii, rozdzielona przez długość linii w prze- 
strzeni uważanćy, wyraża dostawę kąta, jaką czyni taź li- 
nija zosią do którćy współuszykowane odnosimy, stąd więc 


dz dy dz 
dy = ost a dg 7 osLA, dy = dosty 20 A(2IE 


Włóżmy w wyrażenie na d4 wartości za a, y, da, dy, 
przez funkcyą a, £, -4, D i ds, wyciągnione ze zrównań 
*(1) i (2), otrzymamy aberracyą we wznoszeniu się prostém 
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W dost 4— dost « wst.4) (a) 
= dow ostEdost.4— dosta ws «oj -M(GJE 
Zwównanie 


z=awstD 
różuicowane daje 
z=a dost D. dD--dawst D 


dz — da wst D 
K ia OAN 


Kładąc w tóm wyrażeniu ds'dosty za dz, mamy 


ds'dosta—dawstD 


dD= adost D 


Wyrzućmy z tego wyrażenia da za pomocą następujących 
zrównań : 


a=x--y'--z* 
ada=xdzx ydy + zdz 
dą —TIPEIY + zdz 


aA 


da =(dost.4dost Ddosta - wst£dostDdostg -+w stDdotty) ds. 


Kładąc tę wartość w zrównaniu na dD mamy: 


aU= 


ds' dosty — wst D(dost.Adost Ddostæ + wst Adost 7)dost8 +- wst Ddosty 
a ii dost D ow 


w [dost y wst2 D dosty 
sez |ddw wst D (dost 4 dost y + wst A dost 5) — dost D 4 
2 1dosty (1 — wst’ D) 

-m oD — wst D (dost 4 dost æ -+ wst A dost B) 


d. + 
= [dost y dost D — wst D (dost A dost « + wst A dost 8). . (b). 
a 
Zrównania (a) i(b) dają aberracyą we wznoszeniu się pro- 
stem i zboczeniu, ale z nich wyrzucić należy kąty « 6, 7; 
przyydziemy do tego hastępującym porządkiem. 
Wystawmy sobie na fig. zo środek słońca przez S; 
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l przez który poprowadźmy trzy osi, X P, Z, równoległe 
tym któreśmy prowadzili przez środek ziemi; linija ZSC 
wyraża przecięcie równika z ekliptyką, odniesioną do kuli 
niebieskiey i wyobrażoną przez koło ETTC, czyli liniją 
punktów równonocnych, ZR, jest styczną do drogi Bone 
skicy w punkcie gdzie się ziemia znayduje, S7” równołe- 
głą do téyże stycznóy. W troykącie kulistym EB 7" kąt 
BET=« wyraża pochyłość ekliptyki do równika 


BT = MSZE XRT 
BĘALSE Sp 
Podług więc zrównania fundamentalnego 


, AGR. __ lost — dost e dost EB 
ei, wsta wst EB 


lecz że EB= FSX =go, wypada 


dost £ 
wWstw 


dostw = 


dost 8— dost» wst e. 
Wyobraźmy teraz tróykąt EZT' na powićrzchni kuli 
w którym 


Bk>go( ZTie-Z$F'=; 


dost ZEzę o 
Kg 
gdyż dost £Z=0,  wstEZ=1 


ponieważ zaś 

ZET =90° —w 
gdyż tróykąt ZEB jest tróykątem w którym każdy łuk 
wynosi go*, a stąd każdy kąt jest prostym, wypada więc 


dosty 
wast v == — 
wst æ 


dosty = wstowste. 


O 
GT 
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Podstawmy otrzymane wyraźenia, na doslś i dosty w 
wnania (a) i (b) wypadnie 


ds 


—adost 
) 
dD o fwstawstw dost D— wst D dost- dost a — 


dA piste dost» dost 4— dostewst4).... 5 


—wstDwst4wstadosta) ...........( 


Należy nam jeszcze wyrzucić z tych zrównań kąt a. 1 
ten koniec nazwiymy przez 6 kąt Tmæ jaki czyni st 
czna RT z osią wielką ellipsy, którą tu wyobraźmy prz 
qSm, rachując kąt ten od stycznćy ku osi wielkiey elf 
psy w tę samę stronę w którąśmy rachowali kąt a, międz 
dąż samą styczną a iniją punktow równonocnych zawarty 
Oznaczmy przez x y' współuszykowane punliu 7 odnie 
sione do środka słońca, i do osi ellipsy ziemskiey. Sty- 


czna kąta 6 wyrazi się jak wiemy przez ŚL ; nadto 
w =rdost.4ST Y =rwst AST 


albo nazywając kąt jaki czyni oś 2 z osią wielką drogi: 
ziemskiey przez », mamy 


© =r dost(p—rs) 


y =r wsl (o— a) 


gdzie v wyraża kąt jaki robi promień wodzący ziemi z osią 
x czyli z liniją punktów równonocnych. Uważamy teraz 
a bę 7 ep rpi Ra uż oł a y en © 3 z z 

liniją ZOT TE nie juź jako rzut drogi ziemskiey na kulę 
niebieską, ale jako ellipsę drogi ziemskiey, w którćy 


my 
jest osią wielką a ,SZ'—= r promieniem wodzącym. 


dy _ drwst(r—a)-Lrdost(v—s)dy 


sty — 1 => > 
sty dz dr dost(v— z) — r wsi (—ajdv' 


Weżmy teraz wyrażenie na d7 wyciągnione z różniczko- 
wanego zrównania na promień wodzący w ellipsie. 
a(1—e') 
P=Z———— — 
1-edost(r—m) 
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ae (1 — e°) wsl (p —a dy 
(1e dost {v —a)f 


dr__ ewst(v—s)dv 
r a-pedosi(v—m) 


dr == 


kładąc to wyrażenie w zrównanie 


Jr 
Z wst (p— a) + dost (v — s) dv 
sty 9 = zaa 


= dost (v—»)— wst (v — ») dv 


otrzymujemy 

AP e wst (r—s)--dost(v—s)--edost(v—w) 
c ewst(v—z)dost(v—a)—wst(o—s)—edost(v—a)wsl(v—r) 
m. e-|-dost(p— a) 


TERE (24 r 
wst (v — w) 


Nazwiymy przez 8 kąt jaki czyni promień wodzący ST 
z węgieluą 7/V przez punkt 7 poprowadzona, będzie 


a=XRT=s-- AST" =w-|-0 z 
3 = go) —STR=go"—(«—rv)=go*—a-|-v 
=p— w--g909—8 


sty (—sz)-Ldosty 
1 —sty (0—m)dosty8 


wy = 


dzieląc licznika i mianownika przez dosty 6, wypadnie 


ie TOSA, 
sty ê —sty(v— z7) 
Kładąc w iém wyrażeniu olrzymaną wyżćy wartość na 
styś otrzymamy : 
„ _ esty (e—a) + sty(v— »)dost(p—s)— wst (v —s) , 
stys = - : vo 
e-+ dost(p— s») + sty (v— a) wst (v — =) 


esty ri {A w) dost (p—s) 
e dost (o — s)-|- dost? (r — a) + wst (v —a) 


sly ù= 
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e wst (= w) 


1-|-edost(v—a) 
styð = e wst (v — a) (1 + e dost (¢— a)) "" 


= e wst (v— 7) {1 — e dost (v—7)+ etc. } 
=ewst(p— z) —e'wst(p— a) dost(p—a)--.... 
opuszczając wyrazy mnożone przez potęgę mimośrodu wyż 
szą nad piórwszą, pozostanie : 
sty) = e wst (v— 7) 
I= sty — zsty:8+-... 


=e wst (v— m) 
a stąd 
a=v-|-go” — = go” -|-9—ewst(p—nm). 


Ponieważ oś X poprowadziliśmy przez punkt równonocny 
wiosenny, odległość więc tego punktu od osi wielkiey el- 
lipsy czyli od punktu przysłonecznego P jest długością te- 
goź punktu, którąśmy nazwali przez a; kąt zaś v wyraża 
dtugośc środosłoneczną ziemi. Nazywając długość słońca 
przez © a długość punktu przyziemnego przez », mamy: 


©=1809 +-v , m= 1800 +r 
stąd ă > $ 
3 æ = © — go? — e wst(O — r) i 


wst a= — wst (go? — [O — e wst (O —r)}} 
= dost [© —ewst(© —r)} 
—=— dost © —e wst(© —r) wst © 
gdzieśmy dla małości łuków wzięli 
, dost {e wst (© — »))=1 


wst (e wst (© — »)) —ewst(© — 7) 
podobnie 


dost æ = dost igo? —[0 — e wst (© —7)]} 


ROZDZIAŁ xv. 277 
=wst [0 —e wst (O0 —r)} 
=wst O —e wsi (© —7) dost ©. 

Położywszy wywiedzione tu wartości na wste ji dosta 


w zrównaniu (c) zamienimy je na następujące : 


dd=— st £ wst © —ewst(O —»)dost © wst A4 


ds o 
adost D 
+-dostedost<AdostO--dosiedost.fewst(©—z)wstoł 
gdzie kładąc. 
ds = ads =a 20,253 a +e dost (e—a) 
=a20',253 {1 + e dost (0—z)) 


otrzymujemy aberracyą we wznoszeniu się prostém przez 
następujące wyrażenie . 


20,255 


Aber.W.Pr=—dA=G">t 


-edost(O—z))wstufwst©-+- 


-- dost » dost 24dost © —e wst (©—z) dost © wst £ 
-|- e dost w dost Awst O wsi (© —»7]. 


Wykonywając mnożenie i opuszczając wyrazy mnożone 
przez e” otrzymamy 


Aber.VV.Pr.=— m zh (dost e dost 24dost © -Hwst Æ wst Ò 
+ e dost» dost 24 wst © wst(© — r) 
— e wst £ dost © wst(0— r) 
-|- e dost a dost £ dost Odost(2 — 7) 
-He wst.4wst © dost (© — zj] 


_ 20,2! 55 


"dost (195t o dost „A dost © ++ wst 4 wsto+- 
--edostedost.4[dostowst(2—r)--wstowst(©—r)] 


-Lewstzf[wsto dost(9—z)—dostowsi(©—r)]] 
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20',253 


= Tosg St” dost 24 dost © + wst 24wsta | 
-Le(dostedost<Alostr-Hwstefwst»)).. „(c'). 


Dla otrzymania wartości na aberracyą w zboczeniu, połó 
my w zrównaniu (d) 


ds =ads=r.20',255 (1 +e dost (© — r)) 
i wprowadźmy znalezione wyrałenia na wsta i dosta; 
Aber.£4b.=dD=—20',253[1-edost(©—»)]wst DidostAdosta 
-wst dwstadostaj—20',253d0st Dwstawste(: -Hedost(2—r)) 
==—20',255(1--edost(©—sz))wst D(dost.fwsto— 
—edost<Adostowst(0—r) 
—wst.fdostedosto—ewst./dlostowstowst(0—r)] 
—20 ,255dost)wstae(dosto+-ewst(©—z))[1--edost(0—s)] 
=—20', 255 wst P |dostefwsto—wst.4dostodosto— 
— e dost £ dost O wst (© — 7) 
— e wst A dost» wst(© — 7) wst © 
+e dost -£ wst © dost (© — +) 
— ewst-4 dost » dost © dost (© — r) 
—20',255d0st Dwstajdost©-ewstowst(©r—») 
-redostodost(©—z)]. 


Opuściliśmy tn tak jak i pićrwiey wyrazy 
Zwownanie to po uproszczeniu przy 


jącego : 


Aber./2b.=—20;253wstDfdostAwsto—wst.4dostodosto— 


żone przez e”. 
zi się do następu- 


—ewstAdostadostr-Hedost/Avst») 


—20',255dost/)(wstadosto--ew stodostz) ... (d') 


Kładąc w zrównania (c)i;d) za e wartość liczebną 0,0168 
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($ 55). zrównania te zamienią się na następujące: 


M arW.Pr.=— a. 25% (d ostadostAdosto "bystafw sto) 


o .5%ż 


— dost 


„p (lostedost.4 lostr--wst-dw sim) ... (c) 

Aher. Zbo. =--20',253wst.)(dostewst.4dosto—dost-wsto) 
—s0”,255dost Dwstadosto i 
+o' „$4wstD(dostaw st ddostr—dostÆwsta) 
—0',S4dostDwstadostm .....+...........(d) 


Kiedy się układają tablice aberracyi, z któryehhy w krót- 
szym można było wyciągnąć czasie odmianę wznoszenia 
się prostego i zboczenia, naówczas opuszczają się wyrazy. 
od mimośrodu e zależące. Aberracya we wznoszeniu się 
prostém wN się wtenczas może tym sposobem: 


aA=— EZ ostetdost(—4)+ dost(0 +4)) -+ 


-+ dost(© —4)— dost (© -+ 4)} 


A [awst3edost(©+-./)—2dost'pedost(0—/)] - 
0',84 dost (4 6) — 19,42 dost (44 — ©) 
bpp e F "FP (x) 


Podobnym sposobem otrzymuje się zrównanie na odmianę 
zboczenia 


dA= 


dD=19',42 wst D wst(14— ©)—0',84 wst D wst( 4-0) 
= r orot Olost Dr e .s....--.. O) 


á 


Bardziey szczegółowe wskazanie wyprowadzenia formuł 
(«) i (8) podług których układają się tablice aberracyi, znay- 
dzie czytelnik w Astronomii Delambra (T. LIT. k. 115). 


LXXXVIII. Aberracya w dlugosci i szerokości; i oznaczenie ilo- 
ści stałey w zrównania dberracyi wchodzącey. 


W yprowadzilismy zrównania dające nam aberracya we 
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wznoszeniu się prostém i zboczeniu przez funkeyą iloś 
które się z tablic słońca i z katalogu gwiazd lub z obse 
wacyi wynachodzą, gdzie mieliśmy wzgląd na elliptycznoś 
drogi ziemskiey, którą często w podobnych rachunkacl 
astronomowie opuszczają. (o się tycze aberracyi w dł 
gości i szerokości, formuły na nie wywodzą Astronomo 
wie mnićy więcćy długim sposobem (*), gdy tym czasem 
formuły te z naywiększą łatwością wyprowadzić się dają 
ze żrównań otrzymanych na aberracyą wznoszenia się pro- 
stego i zboczenia. Jakoż zrównania (c) i (d) służą na 
wszelką wartość w, a zatóm i na ten przypadek gdzie e=o. 
Jeżeli «=o, wznoszenie się proste gwiazdy zamienia się 
na długość, a zboczenie na szerokość, tak jak i aberracye 
wznoszenia się prostego i zboczenia zamienią się na aber- 
racye długości i szerokości, i wyrażą się przez następu= 
: ; . 
jące zrównania: 


207,255 dost (L1—©0)—054dost(7—r) 
dost A 


+++. (a) 


Aber. dług. = — 


Aber. szer. —20/,253wstawst(7—©)+-0',54wstawst( Z—r)..(*) 
gdzie Z wyraża długość, a A szerokość gwiazdy. 

Czyniąc w zrównaniu (e) © = L, a=0, otrzymamy 
aberracyą na słońce 

— 20',255 —0',54 dost (© — z) 
opuszczając wyraz drugi, który nigdy nie może bydź wię- 
kszym nad 0',54 otrzymujemy wyrażenie stateczne na aber- 
racyą słońca to jest 
; Ab. © = — 20,255. 


VV zrównaniach (c), (d'), (x), (5), zboczenie D i szerokość 
a są dodatne jeżeli są północne, odjemne zaś jeżeli są po- 
e 
ładniowe. 
Współczynnik stały 20,255 może się wynaleśdź z ob- 
serwacyy gwiazd stałych w różnych porach roku. I tak: 


(+) Delambre (Astronomie) T. III. k. 107—109, 
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obierzmy gwiazdę, któréy wznoszenie się proste jest zero, 
formuła na jy aberracyą w złioczeniu, opuszczając wyra- 
zy zajeżące od mimośrodu, będzie 


Aber. zb. =20/,205 (— wst © wst D — dost D wsta dost ©). 


Obserwuymy tę gwiazdę wtenczas kiedy długość słońca 
© =go?, i wyraźmy współczynnika nieznanego 20',255 
przez a; aberracya w zboczeniu wyrazi się przez —awst/. 
Obserwując potóm tęż samę gwiazdę w sześć miesięcy po- 
źniey, kiedy © = 270°, otrzymamy aberracyą w zboczeniu 
wyrażoną przez -awst D. 

Nazywając przeto przez O' i O” zboczenia otrzymane 
przez obserwacyą w pićrwszćm i drngićm położeniu ziemi, 
przez JD zboczenie rzetelne poprawione co do poprzedza- 
nia punktów równonocnych w pićrwszey obserwacyi, przez 
UD + E zboczenie rzetelne w obserwacyi drugiey, gdzie Æ 
znaczy ilość urosłą z przyczyny poprzedzania punktów ró- 
wnonocnych w przeciągu czasu między obserwacyami upły- 
nionym, otrzymamy 

0=D'—awstO' 

0=D' + E + awst O' 

_ 0—0—E 

4 wst 0'-k wst” 
Tym sposobem przez obserwacyą gwiazd stałych łatwo jest 
ocenić wartość współczynnika a. Kształt wyrażenia war- 
tości na a pokazuje wyraźnie, że gwiazdy wybierane 
na jóy oznaczenie powinny mieć zhoczenie jak naywię- 
ksze, gwiazdy więc u nas wkołobiegunowe są naywłaściw- 
sze do tego użycia. Bradley z obserwacyy gwiazd ró- 
Żnych, znalazł na a następujące wartości 


Niwkcę 1. „ofe 11. . .« Arash = 46.8 
Smoka rect"... „AE, ód 
Wielkiey niedzwiedzicy . . ....-. 40,4 
IGzeMOpE MIRET.. . . + +SAUANE= OO 
PerseiSza ...*.. +:«. A.OINIEZJEOEO 
PersEhSZAW ©... . . . WASRIECIENEE 2 


RX RS a= 


wypadek średni 
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Wartość więc średnia na a wypadająca z obserwacyy 
dleja jest 
(6000,05 

Delambre z rachunkn obserwacyy tysiąca zaćmień piór 
szego xiężyca Jowisza wyciągnął wartość na a = 207,9 
Zgoda tak doskonała w wypadkach wyciągnionych ze sp 
sobów zupełnie od siebie różnych, dowodzi, że wartość r 
ilość szukaną jesl dobrze ocenioną. 


LXXXIX. Parallara roczna gwiazd stałych, wyprowadzenie o 
mian stąd wynikających w długości, szerohości, wznoszen 
'' się prostćm i zboczeniu. 


Obserwacye gwiazd stałych robione %w różnych pun 
ktach powierzchni ziemi, i porównane z sobą, przekony: 
wają nas, Że parallava gwiazd stałych jest zupełnie nie- 
znaczną, czyli że promień ziemski porównany z odległo- 
ścią gwiazd stałych jest ilością nieskończenie małą, i słu- 
żyć do wymiaru tćy odległości nie może. [Leez że zie- 
mia, jakeśmy się ostatecznie przez skutki aberracyi prze- 
kona, ma bieg własny około słońca, mamy przeto podsta- 
wẹ nie równie większą od promienia ziemskiego, szukay- 
my więc azali położenie gwiazd stałych, uważane z dwóch 
końców średnicy drogi ziemskiey, wynoszącćey 25909 pro- 
mieni ziemskich, zostaje zawsze to same albo teź ulega 
AYN odmianom, i te DO staraymy się jeśli mo- 
Źna poznać i ocenić. 

Wyobraźmy sobie na (fig. 71) koło TGG zakreślone 
ze środka słońca promieniem równym odległości gwiazdy 
od słońca, i którego płaszczyzna przechodzi przez ziemię 
będącą w punkcie Z". (Gwiazda G widziana ze słońca 
w punkcie m, z ziemi widzianą będzie w punkcie m, sku- 
tek więc parallaxy jest łuk mem czyli kal TGS=G 


IQ 


wstG=G=wst 


Nazywając promień drogi ziemskiey przez R, i czyniąc przez 
przybliżenie stosunek tego promienia do odległości gwia- 
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od ziemi równym sloszukowi legoż promienia do od- 
wiazdy od słońca, to jest czyniąc 

PS SĄ R 
wm = eae SZ e Ep 
GT sę sa 7 


zdy 
ległości $ 


otrzymujemy : 


G=pwet3.. +. (8) 


gdzie kąt S wyraża kąt w słońcu między położeniem gwia 
zdy i położeniem ziemi zajęty, a którego wstawa może bydź 
prana za równą wstawie kata G7T'S. Jest to zrównanie 
podobne wyrażenin dającemu nam parallaxę wysokości ja- 
kiego planety przez parallaxę poziomą ($ 55). 

Niech koło 7.44' (fig. 72) oznacza ekliptykę, P bie- 
gan ekliptyki, 7' micysce ziemi widziane ze słońca, TG 
koło wielkie przechodzące przez środek ziemi i słońca i 
przez gwiazdę G. Koła te wszystkie uważamy odniesio- 
ne na kulę pozorną niebieską, którćy środkiem jest śro- 
dek słońca. Gwiazda uważana ze środka słońca pokazuje 
sią w punkcie. G, z ziemi zaś przez skutek parallaxy wi- 
dzianą jest w punkeie G na przedłużeniu koła TGG’, prze- 
chodzącego przez ziemię i słońce. Podług zrównania (3) 
mamy 


GG =p wst TG. 


Długość gwiazdy środosłoneczna jest of 4, długość środo- 
ziemna jest oY, różnica więc, czyli parallada długo- 
ści, jest to łuk AA’ 


AA = oG _ GGwsiG 
< wst e dosta 

a wyraża szerokość gwiazdy pozorną, którą dla małéy 
hardzo różnicy od szerokości środosłoneczney wziąść mo- 
żemy za prawdziwą, gdyż jak widzimy ze zrównania na 
„dał, slosmiek mnożący GG bardzo się mało przez to od- 
mieni, i uicznaczny tylko wpływ mieć może na odmiauę 
wartości łuku Æ4AÆ. Nazywając więc przez a szerokość 
gwiazdy, czy to odniesioną do środka ziemi czy do środka 
słońca mamy 
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wst TGwstG i 
dosta 

Ponieważ zaś w troykącie TAG 


gz =p 


więc 
pwstAT __pwst( L—5) 


AA = "Wafa"" 7 dosta 


gdżie Z znaczy długość gwiazdy a 5 długość ziemi. Czy 
niąc nareszcie $ = 180° + ©, otrzymujemy : 


Parallaxa długości _ pyst(Z—180? —0) 


dost A 
—pwstj180 —(Z—0)] 
dost A 
__ „pwst Z—0) | = 
— = a ..d.... LP )- 


Parallaxą w szerokosci jest łuk oG 

oG = GG'dostG = pwst 7 GdostG 
a Że 
wst4T 


wst TG = == 
à wstór 


więc 
Parallaxa szerokości = oG = pwst-47TdostyG. 
Ponieważ zaś podług $ g tr. kul. mamy 


sty AT i 
dej waz OR 
czyli i 
wst AG 
dostyG = sty AT 


więc 


Parallaxa szerokości —=oG=pwst4Gdost4T 
= pwstadost(Z— $) 
= — pwstadost(4—0).... (4). 


ROZDZIAŁ xv, 285 
Porownywając między sohą zrównania na aberracyą i pa- 
rallaxę w długości i szerokości, łatwo jest widzieć wiel- 
kie między temi zrównaniami podobieństwo. Jakoż opu- 
szczając wyrazy zależące od mimośrodu drogi ziemskiey 
mamy $ 88. 


A: — 20",255 dost (Z — ©) 
Aberr. długości At 


Aberr. szerokości = + 20",255 wsta wst (Z — ©) 


— pwst (Z — ©) 


Parallaxa długości = dos h 


Parallaxa szerokości =— pwst a dost (7 — ©). 


Jakkolwiek wyrażenia te są sobie podobne, łatwo jednak 
jest w nich widzieć różnicę wyraźną skutków aherracyi 
od skutków parallaxy rocznćy. Jakoż aberracya w długo- 
ści jest naywiększa, kiedy 


L= albo L = 180? FO 
przeciwnie parallaxa w długości naywiększa jest kiedy 
l=go”--© albo £—=270? -- © 
Podobnież aberracya w szerokości naywiększa jest kiedy 
L=90 +0, = 270° + 0 
naywiększa zaš parallaxa w szerokości przypada wlen- 
czas kiedy 
L=©0, L=180 +0. 


Jeżeli w równaniach na aberracyą w długości i szeroka- 
ści powiększymy długość słońca 0 go9, a zamiast współ- 
czynnika statecziłego 20,255 położymy parallaxę p, otrzy- 
mamy zrównania na parallaxę w długości i szerokości też 
same, jakeśmy z innych wyciągnęli uwag. Jeżeli więc chce- 
my otrzymać sposohem naykrótszym parallaxę we wzno- 
szeniu się prostém i zhoczeniu, dosyć jest wskazane pod- 
stawienia wykonać na zrównaniach (c) (d'), opuszczając 
w nich wyrazy zależące od elliptyczności drogi zicmskiey. 
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Jakoż łatwo jest widzieć, Że w tym przypadku zrówn 
nie (c) zamieni się na następujące : 


4 PD 1 JADE p RJ BP w m 0 z 
AAP ar W zpr. = Tosi pios" dost ślost(go"-+-0)-- 


-H wstośwst(go? + ©)] 


dostedostAwsto--wsta4t 


2 AM 
dost 
Kładąc. w tém zrównaniu 
awst © dost d = wsi (4+ ©) — wst(d— ©) 
dost © wst- = wst (.4-|- 0)--W sl (44 — ©) 


będzie 


A-A 


( AL. . dosta 


dost) 2 ~ st(-4-€)- —— wst(-.4—0) 


+- zwst(44--0) + ) wsi(./—Q)) 
p > —dlostw A 1-+doslw 
= sz" K s LA v OE E 


=k Tosi p stl4+0)wst" TAER T P E 


Lubo pochytosé ekliptyki do równika nie jest ilością sta- 
teczną, że jednak jey odmiany są niezmiernie powolne, 
dla tego możemy w tém zrównaniu położyć wartość na w 
liczebną wypadającą na wiek teraźnicyszy, mate odmiany 
tey ilości wcale na wypadek wpływać nie będą, tym spo- 
sobem mieć bedziemy wyrażenie następujące na paralla- 
xę we wznoszeniu się prostém: 


A—A=— Jéploo 5wst(.4+-6 )+-0,958wsi(.-/—C )....(r) 


Podobnym zupełnie sposobem otrzymuje się parallaxa 
s zboczenin 


D—D=-par.eb.==pwst Dfdostow stdost(g0o?-- €)—dostefw st(go--S)] 


— pdostDwstadost(g07--€) 
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——pwstDidostawst/wst2+-dost Adlosto) 
+ pdostOwstowsto 
i = pwsi 
+ zdost((4—9)-;4dost(.4--0)) 
-+ pdostDwstawsto 
=— p st bidost zwdost(2/—©)--w stjwdost(4-0) 
-+ pdost DwstowstO 
=—pwstD/o,0415d0st(.4+-€ )-|-0;9585dost(24/—©) 
4- o,5982pdostDwsto .........(5). 


osto 
> 


] STo 
lost(-/—5)— ma dost( 4-6) 


Przez obserwacyą wznoszenia się prostego lub zboczenia 
możnahy « oznaczyć parałlaxę we wznoszenin się prostém 
lub zboczeniu, skąd potóm za pomocą formuł (r) i (s) ta- 
iwo jest oznaczyć ilość p, to jest kąt pod którym pro- 
mień drogi ziemskiey z gwiazdy jest widzianym. Wszy- 
stkie jednak gwiazdy stałe tak są od nas odległe, że wszy- 
stkie dotąd usiłowania Astronomów na oznaczenie paral- 
laxy którćykolwiek gw iazdy były bezskuteczne. WWszak-s_ 
że bydź może, że z pomuożonych dzisiay w tym celu ob- 
serwaeyy przez narzędzia dokładne wyciągną z czasem 
Astronomowie tę ilość na pewną liczbę gwiazd świetuiey- 
szych, które jak się zdaje bliższe są nas jak gwiazdy, któ- 
rycl światło jest tak małe, że je przez teleskopy tylko 
widzieć można. Gdyby w ktoreykolwiek gwiazdzie znale- 
niono i oceniono ilość parallaxy, naówezas w katalogu 
gwiazd kładzionoby jey położenie srodosłoneczne, które 
potem za pomocą wywiedzionych formuł, lub ułożonych 
podług nich tablic, na położenie środoziemne zamieniać - 
trzebaby było. Z tego co dotąd dla ocenienia paralłaxy 
gwiazd stałych szczególniey w (Greenwich zrobiono, wnieść 
można, że ta parajlaxa w ogólności jest niezmiernie mała, 
i dla tego kryjąc się między błędami obserwacyi i innych 
ilości w położenie gwiazd stałych wchodzących, przez dłn- 
gie tylko szeregi z naywiększćm staraniem robionych ob- 
serwacyy ocenioną bydź może. 


——— Cn 
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OMK o m e t a c h. 


XC. Potaci w jakich się pokazują komety , i prawa którym 
w biegach swoich podlegają. 


Oprócz planet pićrwszego i drugiego rzędu, o którye 
dotąd mówiliśmy, pokazują się czasem na niebie gwiazd 
mające bieg własny , które z początku pospolicie bardz 
małe, powiększają się coraz bardziey, dochodzą do wiel 
kiego stopnia jasności, tak że przewyższają częstokroć nay 
jaśnieysze planety, nareszcie stopniami maleją i nikną. Gia- 
ła te nazwane kometami oloczone są zazwyezay atmosfe- 
rą światła zowiącą się brodą komety, która za zbliżeniem 
się ich do słońea przenosi się na stronę komety przeciw 
ną słońcu, i zamienia się na długą łunę światła zwaną 
ogonem komety (quene);. 

Postać komet jest rozmaita, jedne się pokazują jak zbio- 
ry waporów przez które gwiazdy wyraźnie widzieć mo- 
źma, w innych oprócz atmosfery świecącćy postrzegać się 
daje massa stała nieprzeźroczysta, która się zowie jądrem 
komety; jednym towarzyszą niezmiernie dlugie ogony, gdy 
tym czasem inne ani ogonów ani otaczającćy je atmosfe- 
ry światlcy nie mają. 

Sądzono dawniey, źe komety są to meteory czyli cia- 
ła tworzące się i mające swóy byt w atmosferze naszćy. 
Tycho piérwszy uważając z robionych .obserwacyy, że jch 
parallaxa dźienna jest nieznaczna, umieścił je wyżćy niż 
jest xiężye ziemski. Ponieważ te ciała mają bieg pewnym 
uległy prawom, który z ziemi łatwo obserwować można, 
sądzić wypada, Że to są także ciała należące do swiaża 
słonecznego, i podobnie jak plauety opisujące pewne dro- 
gi około słońca; z tą różnicą, że kiedy drogi wszystkich 
znanych dotąd planet są to ellipsy mało się różniące od. 
koła, ellipsy komet muszą bydz bardzo spłaszczone, gdyź 
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SE przychodzą bardzo blisko do słońca, i wtenczas wła- 
śnie mogą bydź w idziane, potem odchodzą niezmiernie da- 
leko , tak że nikną z oczu naszych. Można tedy uważać 
tę ellipsę jako zgadzającą się w małćy części łuku wi- 
dzianćy dla nas z parabolą, i właśnie w tém przypuszcze- 
nifi rachują się biegi komet. Jeżeli tedy uważamy kome- 
ty jako ciała poddane sile rzutu i sile ciężkości, podług 
teoryi Newtona, ciała te podlegać powinny także prawom 
Keplera; to jest wycinki paraboliczne powinny bydź pro- 
porcyonalne czasóm na ich przebieżenie straw ionym. 
W planetach prawo to wyraża się przez zrównanie 


A=pt 


gdzie Æ znaczy powierzchnią, £ czas, a p ilość stałą wy- 
rażającą powierzchnią ubieżoną w jedności czasu. War- 
tosć na p wyciąga się ze zrównania 


, 


gdzie T oznacza czas łożony na przebieżenie całćy po- 
wierzchni elliptycznćy maż. 

Jeżeli ellipsa zamienia się na porabolę, jćy powićrz- 
chnia i czas /' stają się nieskończone, jakże wtenczas przyy- 
dziemy do wyrażenia na p, które jest zawsze ilością skoń- 
CzONna. 

W zrównania wyższćm połóżmy 

- Tx 
Tæ Cał, gdzie C=——: 


yV d>? 


Podług bafžicm prawa Keplera T= 7". SE 


a 


VVyrzućmy z tego zrównania b, wyrażając je przez fun- 
kcyą d odległości ogniska od wierzchołka bliższego ellipsy 


=a—ae=q—y a —b, 
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w d’ "2 
=— -|/ 2d——. 
FEG V a i 
Kiedy ellipsa staje się parabolą, a staje się nieskończ 
nie wielkićm, i naówczas wartość na p pozostaje 


p=ZVsd 


w = 
A=pt == z V zd.t. 


Podług tego zrównania mając odległość d i czas £, moźn 
wyrachować powierzchnią paraboli nbieżoną przez pro 
mień wodzący komety w przeciągu czasu ż. Dla drugie- 
go komety mielibyśmy 
A=- Voad.t 
a 

Stąd 

AA =Vd:yd. 
Powićrzchnie więc paraboliczne opisane przez różne ko- 
mety w czasach równych, tak się mają do siebie jak pier- 
wiastki kwadratowe z ich naymnieyszych od słońca od- 
ległości. 

Wyobraźmy sobie planetę opisującego koło, którego. 
promień równy jest odległości naymnieyszey komety od 
słońca, powićrzchnia opisana przez planetę w czasie £ w y- 
razi się przez 


ra 
P= F rA +4 


wyrażając przez T czas peryodyczny planety. 


albo m — © vat 
A == 
Stąd = — 
ą pa z 


ROZDZIAŁ XV 291 
a że bierzemy a=d, wypada 


A WE 
T BA rad 


To jest, że w tym przypadku powierzchnia płanety tak 
się ma do powierzchni komety w tymże samym czasie 
opisanćy, jak 1:V/ 2. Żeby można było sprawdzić, azali 
wywiedzione teraz prawa zgadzają się z obserwacyami, na- 
leży umićć w ynaleśdź z pewnéy liczby obserwacyy dro- 
gę komety, a stąd umieć wyrachować na każdy moment po- 
łożenie komety, a jeżeli rachunek zgodzi się z obserwa- 
cyami w tymże samym czasie robionemi, będzie to dowo- 
dem, że komety tak jak i planety, poddane są sile cięż- 
kości, albowiem rachowane ich biegi podług praw téy si- 
ły zgadzają się z biegami obśerwowanemi. 

Dla znalezienia na każdy moment mieysca komety, po- 
trzeba znać pierwiastki jego biegu; pierwiastkami temi są: 
pochyłość jego drogi do ekliptyki, położenie węzłów, po- 
łożenie punktu przysłonecznego, jego odległość od słońca, 
i czas przeyścia komety przez punkt przystoneczny. Do- 
chodzenie tych pierwiastków jest bardzo trudne, z przy- 
czyny, że łuk komety opisany w przeciągu czasu kiedy go 
widzimy, jest niezmiernie małym w porównaniu całćy jego 
drogi. Można jednak, mając trzy obserwacye środoziemne 
komety, tdjest kierunek trzech promieni wodzących pro- 
wadzonych w różnych czasach z ziemi do komety, wycią- 
gnąć te wszystkie elementa, przypuszczając, że droga ko- 
mety jest parabolą, i że bieg komety podług praw siły 
ciężkości odbywa się, ale rachunek ten dla swéy długo- 
ści wyłożonym tu bydź nie może, odesłać mi wypada czy- 
telnika dą Astronomii Delambra, kilka na ten koniec po- 
danych jest sposobów: naypospoliciey używane sa Olbersa 
i Laplasa, a z tych ostatni jest naydokładnieyszy. 


XCI. Jak mając pierwiastki biegu komety znajome , dochodzi się 
mieysce komety na jego drodze , to jest kierunek i dlugosć 
promienia wodzącego. 


Mając znane pierwiastki biegu komety, łatwo jest na 
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każdy moment wyrachować mieysce komety na jego drodz 
Niech KPM wystawia znaną parabelę, w którćy PS od 
głosć ogniska od wierzchołka jest wiadoma, wynaleśdź p 
trzeba mieysce komety to jest punkt X na czas dany, ezy 
wynaleśdź kąt v wyrażający anomalią prawdziwą; i wiek 
kość promienia wodzącego AS (*).  Zrównanie ellipsy j s 
i E Fon — e’) 
7 1-+edoslp 


kładąc e—1 NS 
a 
wypada : 


a .+(—Slosw 1+(1—Tyof 


na parabole a=— 


od d G) 
penc E E ZEE A (1 
1--dostv dost żv 
Jest.to znajome zrównanie paraboli, z którego łatwo otrzymu- 
je się promień wodzący, jeżeli v jest znane, idzie więc tyl- 
ko o wynalezienie wartości na anomalią' prawdziwą. 
Nazywając przez x, y, współnszykowane punktu Kli- 
czone od wierzchołka paraboli, będzie 
Powierzeh. odcinka PAN = 2 £y 
POT ROSEE tee e o n e = y (d— z) 
Pow. wyc. PKS... = 2 zy +4 y (d— a) 
Wyrazmy tę powierzchnią przez f(d, v) 


dwstv _2dwstł}vdostł v 


Erwt = A 
J dost z v dost jv 


y sz2dstyżv 


(+) Figure łatwo jest wyobrazić. 
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g=d- R -— 
kładąc dost*ąv—=1—wst*3 p 
1 — doste=2wst'żv, będzie 
w=dstyłv n 
Wyo. PKS=$ d styt4v +d (sty iv — sty: ga) 
= d' (styv +} sty 30). 


Znaleźliśmy pićrwiey, że powićrzchnia opisana w pewnym 
czasie, wyraża się na parabolę przez 
kg pz 
A=ZV 2d,t 
G 
jeżeli więc przez ť wyrazimy czas jakiego potrzebował 
spa M . . w ra 
kometa do przeyścia od P do K, powierzchnia TY sd.t 
4 
wyrażać właśnie będzie powierzchnią wycinka PKS. 
Biorąc średnią odległość ziemi od słońca za jedność, bę- 


dzie C= = T'= rokowi ` gwiazdowemu, a stąd 
ya? 


T Vodt=d (sty 4v + zsty”ą v) 


TAV 
r L ya ar A) 
ry 2 
Z tego zrównania, otrzymujemy łatwo czas upłyniony po 
przeyściu przez punkt przysłoneczny , ale jeżeli chcemy 
mieć anomalią mając czas dany, trzeba rozwiązać zrówna- 
pie trzeciego stopnia. Mając tym sposobem v, łatwo ze 
zrównania (1) otrzymuje się promień wodzący r. 

Zamiast rozwiązywania ustawicznego tey formuły Astro- 
nomowie ułożyli tablicę dającą ż na każdy stopień kąta v, 
i wzajemnie. VW tey tablicy odległość d wzięta jest za 
jedność, to jest za równą odległości średniey słońca od 
ziemi. Chcąc więc na pewną anomalią mieć czas dla ko- 
mety, którego odległosć naymnieysza nie jest jednością ale 
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w ogólności równą d, potrzeba czas znaleziony z mno; 
4 E , 0 
przez dź dla otrzymania czasu £' na kometę, którego od 


s 
ý z 


głość jest d, albowiem =t; wyrażamy przez ť cz 
któremu odpowiada anomalia taż sama, jaka jest na czas 
dla komety, którego odległość naymnieysza'od słońca = 
Wzajemnie jeżeli mamy szukać anomalii odpowiadającć! 
danemu czasowi, potrzeba ten czas dzielić przez d? dl: 
otrzymania czasu ź, któremu odpowiadająca anomalia w ta 
blicach jest właśnie taż sama, jaka odpowiada czasowi ż'dlą 
komety rachowanego. 


„1 
albowiem p==f(1) =/(>) 5 
dA 
Przez ten zwrót dowcipny zamienili Astronomowie pracę 
dosyć długą rozwiązywania zrównania (2), na działanie 
w kilku minutach wykonać się mogące. Tablica ta nazy= 
wa się tablicą biegn parabolicznego komet (table du mon= 
vement parabolique des cometes) (*). 

W ynalazłszy położenie komety względem punktu przy- 
słonecznego i mając znane położenie tego punktu, dlugość 
węzłów i pochyłość drogi komety do ekliptyki, łatwo się 
dochodzi długość i szerokość środosłoneczna komety. 


« 

XCI. Komety których drogi ńie zgadzają się z parabolą rachują 
się podług ellipsy, którey oś większa i mimośrod oznaczyć 
się może, i stąd się wyciąga obrót peryodyczny komety. 

Obserwuymy teraz kometę, i zamieńmy jego długości 

i szerokości środoziemne na środosłoneczne ; znaydziemy 

w ogólności małe niezgody, między wypadkami otrzymane- 

mi z rachunku i obserwacyy, co stąd pochodzi, że elementa 

otrzymane z trzech obserwacyy nie są dokładne, elemen- 

ta więc te poprawują się tak, aby linija krzywa podług 
nich rachowana, zajęła wszystkie punkta komety dane 
przez obserwacyą, a tak otrzymane elementa są juź elemen- 
tami dokładnemi. Zdarza się jednak, lubo bardzo rzadko, 


(+, Astronomie (Delambre) T. JJJ. p. 454, 
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Że źadna parabola nie zgadza się ze wszystkiemi razem 
mieyscami komety, naówczas pofrzesą probować azali el- 
lipsa łepićy z niemi zgadzać się nie będzie. W tym przy- 
padku nożna wyrachować oś wielką i mimośród ellipsy, 
a stąd czas obrotu peryodycznego. Liczba jednak komet 
tym sposobem rachowanych jest bardzo mała, Z wielu 
bardzo komet obserwowanych i rachowanych dwa tylko 
są dotąd, których czas obrótu peryodycznego jest znany. 
Jeden nazwany kometą Halleja obserwowany w 1682 koń- 
czy swóy obrot w leciech 754. Kometa ten widziany był 
w r.1006 rzucający mocne bardzo światło, i po kilku potem 
obrotach pokazał się w 1456; przechodził naówezas blizko 
ziemi ciągnąc za sobą długi ogon, zaymujący Go” na niebie, 
Zjawisko to nadzwyczayne napełniło przestrachem eałą 
Enropę. Kometa ten pokazywał się poźniey pod różne- 
mi postaciami w 1551, 1607 i 1682, kiedy Halley wyracho- 
wał jego powroty do słońca. Podług rachunku Haleja, 
w którym miał wzgłąd na działanie Jowisza, kometa ten 
powinien się był pokazać w końcu roku 1758, lub napo- 
czątku 1759. VV roku jednak 1758 Qlairaut wziąwszy pod 
ściśleyszy rachunek działanie Jowisza i Saturna, wynalazł, 
że z działania tych planet powrot komety do punktu przy- 
słonecznego powinien był bydź opoźniony na dni 610, i że 
przeyście przez ten punkt nastąpi 15 kwietnia 1759. Feno- 
men ten przypadł nieco pićrwiey, kometa bowiem przeszedł 
przez punkt przysłoneczny marca 12, w roku więc 1835 
znowu się pokazać powinien. 

-Drugi kometa którego drogę wyrachował Enke w ro- 
ku 1818, kończy swoję drogę w czasie bardzo krótkim, 
to jest w przeciągu 1207 dni, ezyli trzech lat i czterech 
miesięcy. Kometa ten widziany był w różnych postaciach 
w 1786, 1795, 1801, 1805, i powinien się był pokazać 
w 1808, 1812, i 1815; nie obserwowano go jednak aż do r. 
1818. WV 1822 szukali go Astronomowie, ale w Europie 
widzianym nie był; postrzežono go w nowéy Hollandyi, 
gdzie był obserwowany przez P. Rumker w Paramata, i 
obserwacye te bardzo się blisko zgadzają z rachunkiem te- 
go komety piérwiey przez P. Enke podanym. stron. 
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Jahr. 1826 k. 106, Corresp. Astr. de Zach. 8. voł. Cah. 
Kometa rachowany przez Newtona, który się pokazał wr 
ku 1680 ma opisywać drogę swoję w przeciągu 575 la 
podług więc tego rachunku powinien się pokazać w rok 
22553 
W roku 1770 pokazał się kometa którego bieg ni 
mógł bydź wyrachowany podług źadnćy paraboli, ale ow 
szem zgadzał się podług rachunku Lexela bardzo dobrz 
z ellipsą, na obieżenie którey potrzebował lat 53; kome 
ta więc ten powinien się był już kilkakrotnie pokazać, 
przecież dotąd Astronomowie go nie widzieli. Burckhard 
sprawdzał potóm rachunki tego samego komety, i znalaz 
wypadki te same co Lexell; nie masz więc wątpliwości 
że droga tego komety była istotnie ellipsą różną bardzo 
od paraboli, w małóy nawet części swojćy drogi, ale dro= 
ga ta odmieniona bydź mogła przez działanie Jowisza oko- 
ło którego kometa ten przechodził. Jakoż podług rachun= 
ku Burckhardta kometa ten przechodził około Jowisza 
w roku 1767 i 177912 działania tego planety wypadło, że 
odległość punktu przysłonecznego od słońca przed rokiem 
1767 mogła bydź 5,08, po roku 1779 odległość ta wypa- 
da 3,38 gdy w roku 1770 odległość ta była tylko 0,67 
biorąc za jedność odłegłość ziemi od słońca. Kometa więe 
który dla swćy odległości przed r. 1770 widzianym bydź 
nie mógł, przez działanie Jowisza w r. 1767 zmienił swą 
drogę i zbliżywszy się do słońca, pokazał się Asironomóm, 
ale przechodząc potem znowu około Jowisza zmienił swą 
drogę na inną, W którey odległość punktu przysłoneczne- 
go jest tak znaczna, iż znowu widzianym bydź nie może. 
Prawie wszystkie komety, wyjąwszy kilka, rachowane 
były na parabołę i przez tę liniją biegi tych ciał w ma- 
łym Tuku dobrze wystawione bydź mogły. Jeżeli który 
7 wyrachowanych tak komet powróci do słońca, a droga 
jego przez działanie jakiego planety nie odmieni się zna- 
cznie, naówczas pierwiastki jego biegu zostaną te same i 
będą dowodem, że to jest już dawniey obserwowany ko- 
meta. Stąd łatwo się da wyciągnąć obrot peryodyczny 
komety i pierwiastki elliptyczne jego biegu. Wszystkie 
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zapewne obserwowane komety opisują ellipsy, a przynay- 
mniey dla oznaczenia téy ellipsy starają się Astronomowie 
poznać bieg komety. Na cóż bowiem zdałaby się zna- 
jomość drogi ciała niebieskiego, jeżeli nią jest parabola lub 
hyperbola, kiedy w tym przypadku ciało to nigdy już do 
nas nie wróci? Komety więc w ogólności uważać można 
jako planety pićrwszego rzędu, odbywające swóy bieg oko- 
ło słońca, i poddane sile działania téy gwiazdy; w ich 
bowiem biegach ta jedynie zachodzi różnica, że bieg ko- 
met jest w rozmaitych kierunkach, kiedy bieg planet wszy- 
stkich jest zawsze od zachodu na wschod. Zresztą ich 
różna częstokroć postać lub wielka niektórych dróg po- 
chyłość do ekliptyki nie są istotnemi różnicami, tym bar- 
dziey, że droga Pallady formuje kąt blizko 35” z ekliptyką. 


XCIII. Komety tak jah planety są ciała przez się ciemne. Teo- 
rya ogonów komet. Azali kometa który nie może uderzyć 
, o ziemię lub ją ogonem swoim ogarnąć? Massa komet. 


Komety są ciała przez się ciemne i oświecone przez 
słońce, widziano bowiem w komecie Halleja odmiany świa- 
tła zależące od położenia jego względem ziemi i słoń- 
ca, podobne odmianom światła xiężyca (*). Tych jednak 
odmian nie można było dotąd obserwować na Żadnym in- 
nym komecie, z przyczyny małóy bardzo wielkości massy 
stałey komety, i z przyczyny otaczającćy ją pospolicie 
atmosfery światłey, przeszkadzającóy widzieć dokładnie sa- 
mą bryłę komety. Ponieważ komety opisują ellipsy wiel- 
kiego bardzo mimośrodu, wypada stąd, Że się raz daleko 
bardzo oddalają od słońca, drugi raz bardzo się do niego 
zbliżają. I tak w drodze komety Halleja odległość pun- 
ktu przysłonecznego była dwa razy mnieysza, a odległość 
punktu odsłonecznego 35 razy większa od odległości zie- 
mi od słońca. Kometa 1680 roku w czasie przeyścia przez 
punkt przysłoneczny 166 razy bliższym był słońca jak zie- 


(*) Rysunek tych odmian znayduje się w Żurnałach Obser- 
watorium paryzkiego, 
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mia. Wypada więc stąd, że w czasie oddalenia się kome 
ty od słońca zimno bardzo mocne panować tam musi, 
przeciwnie w czasie przeyścia przez punkt przysłoneczn: 
ciepło może bydz tak wielkie, że przewyższa wszystkie zna 
jome nam stopnie natężenia ciepła. I tak kometa wyżóy 
wzmiankowany wystawiony był na stopien ciepła daleko 
większy jak topiące się w ognin żelazo. Gdyby podły 
mniemania niektórych Astronomów, komety były to ciał 


siatyby się mocą słonecznego ciepła rozsypać w przestrze 
ni pićrwiey niźbyśmy obserwować je mogli: Sądzić więc 
raczćy wypada, że komety są to bryły zsiadłe, opierając 
się działaniu cieplika, które jednak za zbliżeniem się do 
słońca w części lub całkowicie ulotniać się i rozpraszać 
mogą. Tym sposobem uważając komety wytłumaczyc mo= 
Żma formowanie się otaczającego światła i ogonów komet, 
Za zbliżeniem się bowiem komety do słońca, mocny sto- 
pień ciepła zamienia zsiadłe pićrwiey przez zimno na po= 
wierzchni komety ciała, na płyny i ciała lotne, które okrą- 
żają wkoło kometę; cząstki tych ciał uderzone cząstkami 
biegącego od słońca światła odrywają się powoli od ko- 
mely i formują swićcącą łunę, skierowaną pospolicie w kie- 
mę promieni biegącego światła, a zatóm odwróconą 
w stronę przeciwną słońcu. Częstokroć zdarzają się ko- 
mety, których ogony są rozdzielone na wiele osobnych 
ogonów pochylonych w jednę stronę, ale których ani po- 
chyłość aui krzywizna nie jest taź sama. Zresztą postać 
ich jest bardzo niestateczna, różna dla różnych mieyse, 
i odmienna codziennie dla jednego i tego samego mieysca; 
co zależy od przyczyn , które dotąd Astronomóm znajo- 
memi nie są. 


Mając znane w przestrzeni mieysce komety łatwo jest 
z obserwacyi wyciągnąć długość jego ogona. WWyobraźmy 
bowiem na (fig. 75) ogon komety ÆB, słońce jest w pun- 
kcie S, ziemia w Z. Ponieważ znamy położenie komety, 
anamy przeto kal BAZ, a zatėm z tróykąta ZAB, gdzie 
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ZA, odległość ziemi od komety jest dana, a kat ZZB, zna- 
ny jest 7 obserwacyi, wyciąga się dłngość ogona komety. 
Uważając, Że znaczna już liczba komet była obserwo- 
wana, a większa zapewne ich liczba w przeyściu nawet 
przez punkt przysłoneczny widzianą bydź nie może, wnieść 
należy, że liczba komet. krążących około słońca jest bar- 
dzo wielka, azali się więc nie może zdarzyć, że który 
znich natrafi z czasem iuderzy o ziemię naszę? Chcąc 
ocenić podobieństwo do prawdy tego fenomenu zważyć ną- 
leży, że wszystkie komety których odległość: punktu przy- 
słonecznego większa jest od promienia wodzącego ziemi, 
nie mogą bydź wypadku tego przyczyną. Pozostają więc 
tylko komety, ktorych punkt przysłoneczny jest bliższym 
słońca niż ziemia. Żeby z liczby tych komet mógł który 
napotkać ziemię, potrzeba naprzód żeby w czasie kiedy się 
znayduje w węzle, odległość jego od słońca była równą 
odległości ziemi od słońca, powtóre żeby w jednymże cza- 
sie ziemia i kometa do węzła przyszły; zdarzenie którego 
podobieństwo do prawdy jest bardzo małe, wszakże z ro- 
snącym nieskończenie czasem to podobieństwo coraz także 
rośnie, ale w krótkiey chwili życia naszego wypadek ten 
za niepodobny poczytać można, tym bardziey, Że ze stu 
kilkudziesięciu znajomych komet, żadnego nie masz który- 
by ten wypadek mógł zrodzić. Ogony komet rozciągają- 
ce się niekiedy na miliony mil, prędzey mogą napotkać i 
ogarnąć ziemię materyą swoją. Fenomen ten trafić się tyl- 
ko może wtenczas, kiedy kometa jest w złączenin niźszćm 
i razem w węźle. Ale zważając, Że materya ogonów ko- 
met jest bardzo rzadka, naymnieysze bowiem gwiazdy przez 
nie widziane bydź mogą, wniesć należy, że ponurzenie się 
ziemi w tę materyą Żadnegoby skutku nie zrobiło, i może- 
bysmy nawet fenomenu tego nie postrzegli. 

Co się tycze massy komet, ta w ogólności jest bardzo 
mała. Zaden bowiem kometa nie zrobił przez działanie 
swoje znaczney w układzie słonecznym odmiany. Kometa 
Lexcla r. 1770 Był tylko odległym od ziemi na 800,000 
mil franc. (lieues), a zatćm naybardziey zbliżył się do niey 
ze wszystkich znajomych komet; gdyby jego massa była 
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równa massie ziemi, działanie tego komety na ziemię skr 


ciłoby nasz rok o E część dnia; gdy tym czasem naydokł, 


dnieysze obserwacye Żadnćy odmiany w długości roku ni 
okazują. Z tego fenomenu wyrachował Laplace, że ma 
sa tego komety jest więcóy niż 5000 razy mnieysza od ma 
sy ziemi. Nadto tenże sam kometa przeszedł między xi 
Życami Jowisza, a jednak żadnćy w ich biegach nie spr 
wił odmiany. Zdaje się więc, że Astronomowie nie maj 
przyczyny lękać się odmiany swoich tablic z przyczyn 
odmienionego przez działanie komety biegu któregokolwie 
z ciał do świata słonecznego należących. 


———— CZ A 


ROZDZIAŁ XVII. 


O zaćmieniach słońca i xiężyca, i o zakryciu 
gwiazd przez xiężyc. 


XCIV, Porównywa się odleglość xiężyca od ziemi z osią cienia 
ziemskiego, i wielkość tarczy pozorney xiężyca z wielkością 
przecięcia cienia pionowo do osi w odległości ziężyca od ziemi, 


Zaymowalismy się dotąd poznaniem biegów ciał niebie- 
skich i sposobów ułożenia tablic słońca, xiężyca, i innych 
planet, tak iżby z nich na każdy moment położenie ciała 
niebieskiego otrzymać było można, 'zastanówmy się teraz 
nad fenomenami, jakie wypadają z różnego ciał niebieskich 
względem siebie położenia. Znakomitszemi z tych fenome- 
nów są: zaćmienia xiężyca i słońca, zakrycia gwiazd przez 
xiężyc i przeyście WVVenusa i Merknryusza przez tarczę 
słońca. Weydźmy w rachunkowy rozbiór wymienionych 
fenomenów. 

Ziemia w czasie pełni xiężyca znaydując się między słoń- 
cem a xiężycem , rzuca cień w tę stronę w którey się 
xiężyc znayduje, naypićrwsze więc pytanie które nam roz- 
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wiązać wypada, jest to: czyli cień ziemski może dosięgnąć 
xiężyca lub nie? powtóre czyli wielkość cienia w odległo- 
ści xiężyca od ziemi dostateczna jest do objęcia xiężyca, a 
stąd do sprawienia zaćmienia całkowitego ? 

VVystawmy sobie środek słońca w punkcie S$ (fig. 74), 
środek ziemi w punkcie Z, cień od ziemi rzucony, będzie 
to ostrokrąg którego przecięcie przez oś wyraża troykąt 
OpM. Mieysce zajęte w kątach QOM i MpR zowie się 
przycieniem penumbra, który xiężyc naprzód przebywa i 
tym sposobem swiatło swoje stopniami traci, Kąt uM Z—=3—m, 
gdzie kąt GOS czyli ð wyraża promień pozorny słońca, 
a m parallaxę słońca czyli kąt OSZ. 


ZO0=ZMwstNMZ 


ZM = na zm: 
~ wst NMZ  wstó— s) 
wyrażając przez R promień ziemski. 

Wartość na ZM odmienia się z odmianą odległości słoń- 
ca od ziemi, gdyż od tćy odległości zawisła wielkość pozor- 
na słońca, a stąd wartość na 8; odmiana parallaxy pozio- 
méy słońca, jest bardzo mała i, niewiele wpływać może na 
odmianę wartości na ZM. 

Kładąc za ð raz wartość uaymnieyszą 15. 45", drugi raz 
naywiększą 16. 20” otrzymujemy w pierwszym razie 

ZM= CLP edy; 
wst(0— s) 
w drugim razie 
ZM = 213R, 


Odległość więc wierzchołka cienia ziemskiego od środka 
ziemi zawarta jest między 220, i 213 promieniami ziem- 
skiemi, gdy tym czasem, jak wiemy, odległość xiężyca od 
ziemi nie wynosi 6+ promieni ziemskich. Cień więc zie- 
mi dalćy się zawsze rozciąga, aniżeli xiężyc od niey odda- 
lié się może. Co się tycze drugiego pytania, należy wy- 
naleśdź wielkość przecięcia ostrokręgu cienia pionowie da 
jego osi, w mieyscn gdzie xiężyc cień ziemski przebywa, 
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to jest w odległości xiężyca od ziemi, Niech KuX wyra! 
drogę xiężyca, promień przecięcia ostrokręgu w mieys 
gdzie xiężyc wchodzi w cień ziemi, widziany będzie pog 
kątem uZ X 


uZ X —0uZ —NMZ =+ —(ì— w)... . (x) 


gdzie » wyraża parallaxę poziomą xiężyca. i 

Naywiększa wartość na ð jest 16.12. co odjęte od p 
rallaxy xiężyca wynoszącćy 57, zostawi około .41' na pro 
mień przecięcia ostrokręgu. WVartość ta odmienia się z 0 
mianą odległości xiężyca i słońca od ziemi, naymnieysz 
jest kiedy słońce jest naybliżey ziemi a xięźyc naydaley, 
naywiększa zaś w położeniu przeciwnóm, to jest kiedy xię= 
Życ jest naybliżćy ziemi a słońce naydalćy; w pićrwszóm 
położeniu średnica przecięcia ostrokręgu ciemnego, widzia- 
na jest z ziemi pod kątem 19.15.24, w położeniu drugićm 
taż średnica wynosi 19.51.44, jak to łatwo jest sprawdzić 
kładąc w wyrażeniu (2) zam, ô, ix, odpowiadające wartości. 

Widzimy więc, Że wielkość cienia ziemskiego w odle- 
głości xiężyca od ziemi znacznie przewyższa wielkość tar- 
czy xiężycowćy wynoszącey naywięcćy 55.51, jak skoro 
więc środek xiężyca weydzie na oś cienia ziemskiego, za- 
ćmienie będzie całkie, owszem nie tylko zaćmienia xięży- 
ca środkowe są całkie, ale xiężyc może mieć w czasie peł- 
ni szerokość dwudziestu kilku minut, azatóm nie bydź na 
osi cienia, a jednak zaćmienie jego może bydź całkowite. 


XCV. Jak się rachuje czas pełni xiężyca. Pochyłość drogi wzglę- 
dncy mwężyca do ekliptyki. PPyrażenie czasu między pełnią 
a monuwnitem odpowiadającym danéy odleglosci środków cie- 
nia i ciężyca przez funkcyą teyże odległosci Podług tego zró- 
wnania oznacza się czas początku, środka i końca zaćmienia. 


Na moment pełni dany przez kalendarze astronomiczne, 
szukaymy długości słońca i xiężyca, tudzieź ich biegu go- 
dzinnego w długości, co się otrzyma z tablic słońca i xię- 
życa. Wyraźny długość słońca rachowaną na czas 7' przez 
S, długość xiężyca przez X, dłngeść ziemi Z= S- 180°. 
Jeżeli znaydziemy, że Z = A, czas pełni dobrze jest ozna- 
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ezony, w przeciwnym przypadku, kiedy długość ziemi ró- 
Źni się od długości xiężyca, czas prawdziwy pełni nastę- 
pującym znaydziemy sposobem : 

dX—dZ:3600Z—X:z 


gdzie dXidZ wyrażają wielkość biegów godzinnych xię- 
życa i ziemi; otrzymamy stąd czas potrzebny na przebie- 
żenie w biegu względnym przez xiężycć ilości Z— X. 


a 5600" (Z— X) 
 dX—dź' 


Czas prawdziwy pełni wyraża się przez T =t 

Znak wyższy służy w przypadku kiedy długość ziemi 
otrzymuje się większa od X, znak niższy w wypadku prze- 
CIiWNnYM. 

Podobnie jeżeli wyrazimy przez » szerokość xiężyca 
na czas 7, szerokość jego na czas prawdziwćy pełni wy- 
raża się przez 


PRA" NX) 
A= zęog 0 hdx= aŻ' 


gdzie da wyraża bieg godzinny xiężyca w szerokości. Osta- 
tni wyraz będzie odjemnym kiedy 4 większe jest od X, 
albo kiedy da jest odjemne , to jest kiedy xiężye oddala 
się od bieguna północnego. Szerokość xiężyca parównana 
z wielkością przecięcia ostrokręgu, w mieyscu gdzie się xię- 
życ znayduje, pokaże nam azali zaćmienie będzie lub nie. 
Weydzmy w ściśleyszy tego fenomenu rozbiór. 

Niech NFM (fig. 79) wyraża ekliptykę, na którey się 
znayduje punkt O środek koła ÆRG wypadającego z prze- 
cięcia osirokręgu ciemnego przez płaszczyznę pionową do 
jego osi; punkt ten tak jak środki słońca i ziemi zawsze się 
musi znachodzić na płaszczyznie ekliptyki. Chociaż za bie- 
giem ziemi idzie bieg cienia, a zatćm i punktu O, w na- 
szych jednak rachunkach, gdzie nie idzie o położenie xię- 
życa w przestrzeni, ale tylko o położenie jego względem 
punktu O, możemy ten punkt uważać za nieruchomy, by- 
lebyśmy zamiast biegu właściwego xiężyca wzięli bieg jego 
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względny, to jest różnicę między biegiem jego rzetelny: 
a biegiem ziemi, oba bowiem idą w jednę stronę, to jest 
zachodu na wschód, przypuszczenie takowe czyni rach 
nek prostszym nie odeymując mu jego dokładności. ZVCje 
droga względna xiężyca, którey pochyłość d» ekliptyk 
wyrazi się przez 


OC 
sty VE UN 


uważając łuki w małych rozmiarach za linije proste. Lecz 
kiedy w przeciągu kilku godzin, przez które trwa zaćmies 
nie, wezmiemy bieg xiężyca i ziemi za jćdnostayny, pochy 
łość drogi względućy xiężyca do ekliptyki zostaje zawsze 


; od ie ne Ą : 
ta sama i wyrazić się może przez N, gdzie ne wyraża bieg 
in 


godzinny xiężyca w szerokości, a Wz bieg godzinny wzglę- 
dny w długości, które to biegi z tablic słońca i xiężyca 
są nam znajome, i któreśmy wyrazili przez da i dX— d% 
Stąd 
da 
A RETA 
` 
Poprowadźmy pionową, Om na drogę względną xiężyca, 
linija wyrażająca naykrótszą odległość środków xiężyca 
i cienia wynayduje się z troykąta mOQG gdzie mamy: 


mO = CO dost mOG 
= CO dust W=a dost N. 


Wyobraźmy sobie środek xiężyca w pewnćy odległości od 
środka cienia zp. w punkcie Z po pełni, nazwiymy jak 
wyżóy przez a i X szerokość i długość xiężyca w czasie 
pełni, odległość środków OZ przez K. 
K=LL"--OL"* 
=(a -- r.da)' +- (rd X — rd Zy 


Oznaczając przez r czas jakiego potrzebował xiężye do 
przeyścia od pełni do punktu 2. 
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Z tego zrównania możemy w Jciągnąć r na w szelką 
wartość J, inue bowiem ilości znane są z tablic. 
=((dX—dZ)+- d-a arada, 
Kładąc w tém zrownanių 


da 


a SE 


i wyrzucając dX — dZ otrzymamy 
r= A da” )” --La'+- 2rada 


JE sty” N==(dx + dr sty” V)e*-|- 2" sty” N- 2rada sty” N 
K wst N= (da dos" N +da w st ZY) 7-HAwst* N- rada wst IN 
K wst N= dr pa wst N- oida wst” N 
da. r -42a . daw st Nt= wst N (K — >°) 
2awst N.s wst N(K’--a5 
ERa n M "AGE 


2 
T 


Awst W _V(a wst! N , wst /V(K*—x') 
a” da? ks dx 


awst N= wst Ny paź wst W +(K*—»)] 
BĘ TEFA". 


awst Nee vst NYJK*— a dost N 
"U GD AWZ IWC 


VV tém zrównaniu mieć wzgląd należy na żnaki ilości a i 
də, uważając a za dodatne kiedy szerokość xiężyca jest pół- 
nocna, i przeciwnie. 

Co się tycze d/, to jest dodatne kiedy xiężyc zbliża się 
do biegnna północnego ekliptyki, odjemne zaś kiedy się od 
tego bieguna oddala. 

WW czasie początku lub końca zaćmienia, to jest kiedy 
brzeg xiężyca dotyka ostrokręgu cienia, odległość środka 
xiężyca od środka cienia równa jest stuninie promieni xię- 
życa i cienia, to jest OG--Gzxz; podług więc wyrażenia 
w § gt na promień przecięcia cienia danego 


z 


99 
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k=s--w—$0--d. y 


gdzie d wyraża połowę średniey pozornćy xiężyca. 

Kładąc więs tę wartość za K w wyrażeniu ogóln 
na 7, otrzymujemy dwie wartości, które powinni my dodąd 
lub odciągnąć od czasu pełni, podług wypadającego na 
znaku, atym sposobem otrzymujemy czas dwóch fenome 
nów, to jest początku i końca zaćmienia. 

Dla otrzymania czasu kiedy brzeg drugi xiężyca zanurz 
się w cień ziemi, a zatóm kiedy zacznie się zaćmierie cał 
kowite, wziąść powinniśmy za K wartość promienia cieni 
zmnieyszoną promieniem xiężyca to jest 


K=r-|-s—3—4d. . 


74 +0 . 3 r 

Kładąc tę wartość w wyrażeniu na s otrzymamy w ogól 

ności dwie wartości, skąd wyciągniemy czas początku i 
końca zaćmienia całkowitego. 
Na czas środka zaćmienia 


HK—=adost/V 


naówczas w wyrażeniu na r pierwiastek staje się zero i 
wartość na r wypada pojedyńcza 
a wst” W j 


dA 

Jeżeli więc szerokość xiężyca w czasie pełni jest pół- 

nocna, czas środka zaćmienia przypada przed pełnią, jeżeli 
. . . , . . a . 

xiężyc zbliża się do bieguna północnego ekliptyki; przeciw= 
nie, jeżeli się zbliża do bieguna południowego, 'maówczas 
wartość na r jest dodatną i czas pełni poprzedza czas środka 
zaćmienia. Wypadek przeciwny ma mieysce jeżeli szero- 
kość xiężyca w czasie pełni jest południowa. 

Czas środka zaćmienia możemy jeszcze otrzymać w prost 
biorąc połowę summy czasów początku i końca zaćmienia. 

Jcżeli wartość na z staje się urojoną, znakiem jest, iż 
odległość przypuszczona środków cienia i xieżyca jest 

p i PE . R k Pa c e £ i 
mnieysza niż się zdarzyć może, a zatėm, Że fenomen szn- 
kany odpowiadający założonty wartości na AK nie ma 
` mievsca. 
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| XCYL Juk się oznacza wielkość zaćmienia aiężyca? przykład ra 
chunku zaćmienia ziężyca. 

Znając naykrótszą odległość środków cienia i xiężyca oce- 
nig można wielkość zaćmienia : dodając bowiem połowę 
średnicy pozorney xiężyca do odległości naymnieyszey, 
otrzymamy odległość brzegu dalszego od środka cienia, któ- 
ra nazyw ając przez D mamy: 

. | D—=adost N--d, B 
Odciągniymy od tey ilości promień cienia lo jest (+ -+a —3) 
a otrzymamy część średnicy, xiężyca niezaćmioną, która się 
wyrazi przez 

a dost V+ d— (r-- s —3) 
Jeżeli ta ilość jest dodatną, tedy odjąwszy ją od średnicy 
pozornćy xiężyca, otrzymamy część średnicy zaómioną, któ- 
rą astronomowie zwykli wyrażać w częściach dwunastych 
średnicy całkowitćy xiężyca, nazywając te części calamii. 
Lecz jeżeli ilość a dost N--d— (r -- z —0) jest odjemna, za- 
ćmienie nie tylko jest całkowite, ale owszem brzeg cienia 
zachodzi zabrzeg odlegleyszy xiężyca, i wyrażenie powyż- 
sze daje odległość tych brzegów. Nareszcie jeżeli wyra- 
żenie naczęść uiezaćmioną w czasie środka zaćmienia staje 
się zero, zaćmienie jest całkowite, ale tylko na chwilę. 
YWyłożony in sposób rachowania zaćmień xiężyca objaśniy- 


my przykładem. 
Czas prawdziwy pełni rachowany z tablie słońca i xię- 


p 


Życa wypadł o 05.6.12". 18 marca 1 64. cz.śred. w Pary- 
j yl 7 y 
€ r 
Żu vachowany od północy. 
Z tychże tablic otrzymują się na ilości wchodzące w ra- 
ymu Sg 4 
chunek następujące wartości. 


' Szerokość xiężyca w czasie pełni a= 58.42" północna. 


Bieg godzinny xięż. w szerokości da =—5.26' i 
Bieg godzinny xięż. w długości dX = 37.25 
Bieg godzinny ziemi..........dZ= 2.29 


Promień pozorny xiężyca ......d= 16.35) 
Parallaxa pozioma xiężyca......7= 61. o” 
* 


Promień pozorny słońca ........%z2 16. 5 
Parallaxa pozioma słońca.......m= O 9” 
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Stąd 


da id 26 206 m0 r a 
=. ZEE 2) = — = — sty(: -970 
sty N= 4 IZ=" 54.57" 2094 S yo , 


Na środek zaćmienia 


awstV__25322 s,ro z. QVE 
ze — = —— wst (59.57. 6,5 
r "<a 26 ( Kozy? 


n 
q= 08.0". 29% 


Czas więc środka zaćmienia jest oř.12'. 41". 
Żeby otrzymać początek zaćmienia należy za K wziąć 
wartość 
»--w —3-+d=61.45 


albo powiększając wielkość przecięcia cienia o 1.40" (*ję 
z przyczyny, że atmosfera ziemska nagina do powićrzelni 
ziemi, i tym sposobem gnbi promienie blizko ziemi idące, 
czyli, że warsty jóy naybliźsze ziemi formują cień około 
cienia rzuconego od ziemi, wartość na K wypada 

K=65. 25. 


« 


Podstawiając tę wartość za Z w zrównaniu (£) otrzymujemy: 


6,29 zk 17.26.08" 
czyli 


r= 47.52.57 na koniec zaćmienia 


` 


t= — 1. 19.59" na początek zaćmienia. 


Odciągając więc drugą wartość na s a dodając pierwszą do 
czasu pełni otrzymujemy: 


Początek zaćm. 17 marca.....227.46.35' 
Koniec zaćm. 18 marca...... 17.38, 4q' 


(*) Podług Delambra promień przecięcia ostrokręgu ciemne- 
go powinien hydź powiększony, z przyczyny cienia atmosfery 
zicmskicy, o 25 swojćy wielkości. 
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Odległość środków naykrótsza 
adost N= 58.31". 
Część średnicy niezaćmiona 
adost N+d— (a +a —3)=a0'.6 
Część średnicy zaćmiona 
55.18—20/.6—2%.12 


albo mając wzgląd na powiekszenie cienia przez atmosferę, 
ilosć zaćmienia wyrazi się przez 24.52 uważając zaś, że 


U 
średniea xiężyca  ==35.a28 = cal., 
PY Far 
at „a A OBLDOŃ c * oe -£ 
ilość zaćmienia = ggg 12 =8 „5% 


Chcąc rachować czas kiedy się xiężyc zanurza w przycień, 
lub z niego wynurza, należy tym samym zupełnie postępo- 
wać sposobem, kładąc w ciągu rachunku zamiast promie- 
nia cienia, promień przycienia, który, jak to na (fig. 74) 
wyraźnie widzieć można, równy jest promieniowi cienia 
prawdziwego powiększonemu średnicą pozorną słońca. 

W wyłożonym tu rachunku zaćmień xiężyca wzięli- 
śmy bieg słońca w długości i biegi xiężyca w długości i 
szerokości za jednostayne, co rzeczywiście nie jest, zwła- 
szczą kiedy zaćmienie trwa długo. Błąd atoli tego przy- 
puszczenia może bydź poprawiony powtarzając rachunek 
raz drugi, gdzie juź czas początku, końca, i środka żaćmie- 
nia jest blizko wiadomy, zamiast więc nważania biegów 
xiężyca i słońca za jednostayne przez cały czas zaćmienia, 
rachuymy te biegi z tablic na początek, koniec, i środek 
zaćmienia; a powtarzając znowu rachunek, otrzymamy czas 
dokładny różnych fenomenów w zaćmieniu, gdyż przypu- 
szezenie jednostayności biegu rozciągać się tylko będzie na 
mały bardzo przeciąg czasu. 


XCVII. Rysunek zaćmienia xiężyca. Swiatło ziężyca zaćmionego, 
Jak się robi obserwacya zaćmienia ziężyca. 


Otrzymane wyżćy wypadki rachunku wystawić można 
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łatwo bardze sposobem jeometrycznym. 1 tak odrysu 
naprzód koło wyrażające przecięcie cienia którego środkiej 
jest O (fig. 75), pionowa OR wyrażać będzie koło szer 
kości na któróm się xiężyc znayduje w czasie pełni. Z pu 
kiu O odetniymy na tém kole liniją OC równą szerokośę 
xiężyca w czasie pełni , i pzez stem! punkt poprowadźmy 
liniją CN czyniącą z ekluptyką kąt W, którcgo stycz 
dh 
POEET f 
Punkt C położymy pod ekliptyką jeżeli szerokość xię 
Życa w czasie pełni jest południowa. Nadto jeżeli pra 
strona figury ma nam wyobrażać zachód a lewa wschód 
naówczas punkt N wypadnie ku stronie prawćy jeżeli sze 
rokość północna lub południowa w czasie pełni jest ro 
snąca, ku stronie zaslewóy w przypadku przeciwnym. Li- 
nija Næs’ tym sposobem poprowadzona wyobrażać będzi 
drogę względną xiężyca. Pionowa Om wiedziona z pun- 
ktu O na drogę względną, będzie naykrótszą odległością 
i oznaczy mieysce xiężyca w czasie środka zaćmienia, za= 
kreśliwszy z punktu m koło promieniem równym połowie 
średnicy pozornćy xiężyca, olrzymamy postać i wielkość 
naywiększego zaćmienia. (Odeinając potóm na drodze wzglę- 
dnéy punkta v i a”, których odległość od punkta O ró- 
wna jest summie promieni cienia i xiężyca, otrzymujemy 
dwa położenia xiężyca w czasie kiedy brzeg xiężyca sty- 
ka się z cieniem ziemskim, a zatóm otrzymujemy rysunek 
początku i końca zaćmienia. nne fenomena zaćmienia ła- 
two podobnym otrzymują się sposobem. Z pomiędzy pro- 
mieni słonecznych idących bardzo blisko ziemi, które po 
większóy części giną w atmosferze ziemskiey i powiększają 
przez to cień ziemski, jest mała liczba, która przechodzi, 
i po zgięcin się w atmosferze ziemskiey wchodzi w cień 
ziemi. I tak na (fig. 76) promień idący od brzegu słońca $ 
w kierunku Sade łamie się w atmoslerze ziemskiey w pun- 
kcie a, i przez jéy działanie opisuje liniją krzywą z jednóy 
i zdrugiey strony punktu f. nareszcie wychodzi z atmo- 
sfery w punkcie 5 biorąc kierunek ceb. który odtąd cią- 
gle zachowuje, tak źe promień Żh zdaje się pochodzić od 


- 
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R 8 7 = U c e. re 
brzegu słońca będącego a punkcie Sa Można więc nwa 
gad skutek działania atmosfery jako powiększający promień 
słońca kątem gce, który jak łatwo jest widzieć, równy jest 
sununie dwóch refrakcyy poziomych, albowiem 


gce=cde + ced. 


Każdy zaś z tych dwóch kątów równy jest kątowi dfS 
czyli relrakcyi poziomćy, linije bowiem sd i sf mogą bydź 
uważane za równoległe dla małćy rozciągłości atmosfery 
w porównaniu odległości słońca. Chcąc więc wynaleśdź 
odległość wierzchołka ostrokręgu ciemnćgo, do któregoby 
Żaden promień słońca nie wchodził, dosyć jest powiększyć 
promień słońca o ilość podwóynćy refrakcyi, a formuła da 
nam tę odległość przez funkcyą tarczy pozornćy słońca, 
jakoż wyrażając tę odległość przez ę, a refrakcyą poziomą 
przez r, otrzymujemy z $ g4 

R 

E= wst +-27 w) 


Z przyczyny tego złamanego około powićrzchni ziemi świa- 
tła, xiężyc w zaćmieniach całkowitych widziany jest po- 
spolicie w postaci tarczy z lekka światłem czerwonóm 
oświeconóy, podobném jakie nam odbijają obłoki po za- 
chodzie słońca. Światło tego rodzaju powiększa niepe- 
wność obserwacyy zaćmienia xiężyca, wynikającą z otacza- 
jącego zawsze ostrokrąg ciemny przycienia, a którego tru- 
dno jest rozróżnić od cienia prawdziwego, dla tego obser- 
cye różnych fenomenów zaćmienia, robione w tómże sa- 
mém mieyscu przez różnych obserwatorów, dają wypadki 
różne, tak że niepewność idzie do kilku minat. Dla zmniey- 
szenia ile można niepewności obserwacyi, Astronomowie 
oprócz początku i końca zaćmienia obserwują jeszcze za- 
nurzenie się i wyyscie z cienia różnych plam na tarczy 
xiężyca zmaydujących się, ktorych nazwiska i położenie 
znane są Astronomóm. A tak w ciągu jednego zaćmienia 
xiężyca można zrobić kilkadziesiąt obserwaeyy i porównaąę 
z podobnież robionemi obserwacyami w innych mieyscach, 
a stąd wyciągnąć różnicę tych mieyse w długości jęogra- 
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ficznćy, gdyż wszystkie fenomena zaćmień xiężycowy 
są też same i jednoczesne dla wszystkich mieszkańc 
Niężyc albowiem wchodząc w cień ziemi rzetelnie swoj 
światło traci, azatėm musi pokazać się zaćmionym jedn 
cześnie dla wszystkich obserwatorów ; jeżeli więc jed 
z nich w czasie zanurzenia się w cień plamy jakiey rachu 
pierwszą godzinę, a drugi w czasie tegoż samego fenomenu 
rachnje godzinę 4tą wypada stąd, że kąty godzinne czy to 
słońca czy punktu równonocnego uważane na tych.dwócl 
mieyscach, różnią się od siebie o 45° czyli o godzin trzy 
i to właśnie jest ich różnicą w długości jeograficznóy, 
Mieysce rachujące godzin cztóry jest 45° ku wschodowi 
względem imieysca drugiego. 


XCYILIL Jak się oznaczają wszystkie mieysca gdzie w czasie za- 
_ćmienia xiężyc nad poziomem znaydować się będzie. 


Mając wyrachowane zaćmienie xiężyca na jakie miey- 
sce mp. na Wilno, łatwo jest wyznaczyć mieysca w któ- 
rych to zaćmienie całkowicie lnb w części tylko widzia- 
nóm będzie; trwałość zaćmienia znaczna jest pospolicie, i 
wynosić może około trzech godzin i pół. Daymy że śro- 
dek zaćmienia przypada w Wilnie o godzinie drugiey po 
północy, i że zboczenie połnocne xiężyca jest stopni trzy. 
Mieyscee gdzie xiężyc w czasie środka zaćmienia będzie 
u zenit, musi mieć szerokość jeograficzną równą zboczeniu 
xiężyca, to jest trzem stopniom; podnieśmy więc biegun pół- 
nocny kuli sztucznćy nad poziom o trzy stopnie, a w obro- 
cie dziennym wszyscy mieszkańcy równoleżnika, którego 
szerokość północna jest 5%, będą przechodzić przez zenit 
sztucznego poziomu kuli gdzie się znayduje xiężyc; idzie 
o wyznaczenie punktn ua globie gdzie xiężyc będzie uze- 
nit w czasie środka zaćmienia, to jest o godzinie dragiey 
po północy. Naten koniec podprowadźmy VWilną pod po- 
ładnik kuli szluczney i skazówkę osadzoną na końcu bie- 
guna postawmy na zero. Ponieważ w czasie tego feno- 
menu mieszkańcy na południku, na kturym się wtenczas 
xiężyc znachodzi, rachują północ czyli zero godzin, a 
w Wilnie rachuje się godzina druga, więc południk ten 
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odsuniony jest na zachod od wieńskiego na dwie godziny, 
obróćmy więc kulę sztuczną ku wschodowi tak, żeby ska- 
zówka ubiegła dwie godziny, a otrzymamy u wierzchołka 
poziomu sztucznego mieysce, gdzie w czasie środka zaćmie- 
nia xiężyc znayduje się u zenit. VW tém więc położeniu 
poziom sztuczny odcina połowę kuli gdzie w czasie środ- 
ka zaćmienia xiężyc znayduje się nad poziomem, łatwo 
więc na tóy półkuli widzieć mieysca, w których to zaćmie- 
nie widzianóm będzie, i oznaczyć położenie xiężyca dla 
każdego mieysca w czasie tego fenomenu. Posunąwszy po- 
tém kulę raz ku wschodowi drugi raz ku zachodowi o ilość 
równą połowie trwania zaćmienia, półkula wierzchnia w po- 
łożeniu piórwszóm okaże nam kraje które będą widzieć po- 
czątek zaćmienia, a w położeniu drugićm odkryje mieysca 
dla których koniec tego fenomenu widzianym bydź może. 
Część spólna trzem tak oznaczonym półkułom widzieć bę- 
dzie zaćmienie całe, to jest jego początck i koniec, z dwóch 
zaś taśm z jednóy i drugiey strony odciętych, mieszkańcy 
tasmy wschodniey będa widzieć początek zacmienia przed 
zachodem xiężyca; mieszkańcy taśmy zachodniey mogą wi- 
dzieć w czasie wschodu xiężyca koniec jego zaćmienia. 
Mieysca w taśmach obu, im bliżey leża półkuli dla którey 
cały fenomen zaćmienia jest widzialnym, tym większą 
część tego fenomenu obserwować mogą, i przeciwnie. 

Od wyznaczonych trzech półkuli możnaby część małą 
odjąć z przyczyny parallaxy, jako znacznie przewyźszającey 
skutki refrakcyi, która do tych półkuli dodaje część kra- 
jów, gdzie będący pod poziomem xiężyc przez refrakcyą 
jednak widzianym bydź może. WW zaćmieniach xiężyca fi- 
gura cienia jest zawsze okrągła, co dowodzi, że ziemia jest 
kulistą, lecz że część obwodu cienia widziana na xiężycu 
jest zawsze małą, dła tego z niey wnieść nie można, azali 
ten obwód , jest kołem lub też ellipsą. Oznaczenie więc 
czasu i postaci zaćmień xiężyca dla różnych mieysc, źadney 
jak widzimy nie ma trudności. Przeydźmy teraz do roz- 
ważania zaćmień słonecznych. 


+0 
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XCIX. Porównywa się długość cienia siężyca z odległością je 
od ziemi. Zaćmienie obrączkowe, zaćmienie środkowe. D 
chodzi się wielkość przecięcia cienia ziężycowego w odległ 
ści ziężyca od ziemi. Fenomena zaćmień slonecznych ani s 
jednoczesne ani teyźe samcy postaci dla różnych mieszka- 
ców ziemi, ? 


, 
Xiężyc w e€zasie nowiu stając między słońcem i ziemią 
zakrywa słońce dla niektórych mieszkańców ziemi, i to jest. 
co się zowie zaćmieniem słońca. WV rozbiorze tego feno- 
menu przekonać się naprzód należy, czy cień xiężyca do- 
sięga powierzchni ziemi lub nie, astąd czy może bydź lub 
nie zaćmienie całkowite słońca? WVynaydźmy więc dłu- 
gość cienia xiężycowego , i porównaymy ją z odległością 
xiężyca od ziemi. Na fig. 77 punkta S$, r, Z, wyobrażają 
nam słońce, xiężyc i ziemię. Na wynalezienie długości 
cienia xiężycowego cgK, możemy użyć teyże samey for- 
muły, $ 94, jaka nam służyła do wynalezienia cienia ziem- 
skiego, bylebyśmy w niey za promień ziemski, parallaxę 
słońca dla ziemi, i ścednicę pozorną słońca, podstawili pro- 
mień xiężyca, który nazwiymy przez r, parallaxę słońca 
dla xiężyca, to jest promień xiężyca rozdzielony przez od- 
ległość xiężyca od słońca, i średnicę pozorną słońca dła 
mieszkańcow xiężyca. Nazwiymy odległość słońca od zie- 
mi to jest sZ przez Q, a przez 4 odległość słońca od xię- 
życa. Nadlo wyraźmy kąt KzS przez ò a kąt ZZS przez 

5, będzie 

Kos. 
4 


Parallaxa zaś pozioma słońca dla mieszkańców xiężyca 
wyrazić się może przez 


' r 
S 
Hy 
gdzie jak wiemy w jest parallaxą słońca dla ziemi, a zaś r 
) R 
O „ił śsi S m w” 
wyrażą promien xiężyca. Stąd formuła W ZA A= 
pvaża I e à , $ 96, I ae. 


(fig. 74), zamieni się na następujacą: 
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Podług tóy formuły rachować można długość cienia ipo- 
równać ją z odległością ziemi od xiężyca, na wszelką oda 
ległość słońca i xiężyca od ziemi. 

Cień xiężyca naydłuższy jest wtenczas, kiedy xiężye 
naydalszym jest od słońca, co się zdarza wtenczas kiedy 
ziemia jest w punkcie odsłonecznym, a xiężycć naybliżóy 
ziemi. Przeciwnie cień ten jest naykrótszy kiedy słońce 
naybliższe jest ziemi, a xiężyc znayduje się w punkcie od- 
ziemnym. Rachując na te epoki długość cienia i odległość 
xiężyca od ziemi znaydzieniy 

14423 Długość cienia.... .==59,7. R- 
ae a pA dA f aloatoii ) od zieni coi a 


i 3 py". Długość cienia..... 7. R. 
Pey depi -Łodległość ) od ziemi —63,8. R. 


Stąd widzimy, Że cień prawdziwy xiężyca może zaraz do- 
sięgać ziemi i robić zaćmienie całkowite dła niektórych 
mieszkańców, inny raz zaćmienie to dla żadnego mieszkań- 
ca całkowite bydź nie może, xiężyc naówczas stanąwszy 
wprost między środkiem słońca a pewnym punktem po- 
wierzchni ziemi, zakryje środćk słońca, ale brzegi jego wy- 
stąpią na około zabrzegi xiężyca i uformują koło jasne 
pewnćy szerokości. Zaćmienie tego rodzaju zowie się za- 
ćmieniem obrączkowóm (eclipse annnlaire). Jeżeli linija 
prowadzona od jakiego punktu powierzchni ziemi przez 
środek xiężyca trafia na środek słońca, zaćmienie takie 
zowie się zacmieniem środkowóm (eclipse centrale). 
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Chcąc znaleśdź wielkość przecięcia cienia xiężycowe 
go w odległości xiężyca od ziemi, użyjemy formuły; $ g 
dającóy nam wielkość przecięcia cienia ziemskiego 


1—(G—s) 
gdzie potrzeba położyć podług wyższych uwag 


4009 O dSREBEETJ 


' Tym sposobem promień przecięcia ostrokręgu cienia xię- 
Życowego wyrazi się przez 


a" 


za C=) 


——» 


Robiąc rachunek w położeniu nayprzyjaźnieyszóm wielko- 
ści cienia xiężycowego, to jest wtenczas kiedy słońce jest 
w naywiększey a xiężyc w naymnieyszey odległości od ziemi, 
znaydziemy że promień cienia xiężycowego opierającego się 
o ziemię, nważając go z jego podstawy, wynosi ledwo jednę 
minutę, gdy tym czasem promień ziemski uważany z tćy 
samóy odległości przechodzi 61. Srednica więc cienia okry- 
"wającego ziemię tak się ma do średnicy ziemskiey jak 1:61. 
Stąd łatwo znaleśdź stosunek powićrzchni. Widzimy stąd 
jak mała jest część powićrzchni ziemskiey, którey miesz- 
kańcy w jednym czasie widzieć mogą zaćmienie całkowite 
słońca. (Cień xiężycą w czasie zaćmienia słońca posuwając 
się po powiórzchni ziemi coraz innym mieszkańcom robi 
zaćmienie, fenomen więc ten nie jest jednoczesny dla wszy- 
stkich mieszkańców ziemi tak jak jest zaćmienie xiężyca; 
zaćmienie słońca może się zacząć dla mieszkańca jednego, 
a skończyć się w tymże samym czasie dla drugiego; nadto 
ponieważ rożne punkta powićrzchni ziemi nie są w równcy 


ROZDZIAŁ XV: 517 
od xiężyca odległości, przpelęcia cienia xiężycowego przez 
część powićrzchni zę. różnćy jest wielkości, owszem 
może się zdarzyć dla mieszkańców u których zaćmienie 
przypada blisko poziomu, Że cień xiężyca niedosięgnie po- 
wićrzchni ziemi, a stąd lubo ten punkt powićrzchni ziemi 
znaydzie się na kierunku osi cienia, będzie jednak mieć 
tyłko zaćmienie obrączkowe , gdy mieszkańcy u których 
w czasie zaćmienia środkowego xiężyc jest blisko zenit, 
mogą mieć zaćmienie całkowite. Fenomen więc zaćmie- 
nia różny jest dla różnych punktów powićrzchni ziemi i 
w różnych przypada czasach. 


C. 7Fyrażenie na odległość środków ziemi i cienia ziężycowego, 
Rachuje się czas kiedy ziężyc wchodzi i porzuca ostrokrąg 
światły, między ziemią a słońcem zajęty. 

Jeżeli do wyrażenia na promień przecięcia cienia xię- 
życowego dodamy połowę średnicy ziemi widzianćy z xię- 
życa, czyli parallaxę xiężyca, otrzymamy wyrażenie na od- 
ległość środków ziemi i cienia xiężycowego widzianą ze 
środka xiężyca. 


3 m 
w + (d—3) ` 
C kee a 
Za pomocą tych wyrażeń postępując sposobem wyłożonym 
w zaćmieniach xiężyca moglibyśmy wynaleśdź początek, ko- 
niec i środek zacmienia ziemi dla obserwatora xiężyca, 
gdyż właśnie w czasie zaćmienia słońca dla ziemi, miesz- 
kańcy xiężyca widzą zaćmienie ziemi, i w tym sposobie 
nważania rachunek zaćmień słońca jest podobny rachun- 
kowi zaćmień xiężyca. Zamiast jednak uwagi cienia xię- 
Życa można uważać przecięcie ostrokręgu światłego w miey- 
scu gdzie xiężyc go przebywa, i postąpić następującym 
sposobem. 
Niech ax (fig. 77) wyraża drogę xiężyca, 
kąt uZa= Za0 +4- kąt między SZ i OF 
=r- i— a 


jest to wielkość przecięcia ostrokręgu światłego w miey, 
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gdzie xiężyc przezeń przechodzi, dodając do tego wyrażę 
nia promień pozorny xiężyca d, otrzymujemy: 


s—g--0--d 


na odległość środka xiężyca od osi ostrokręgu światłegą 
w chwili, kiedy brzeg xiężyca dotyka tegoż ostrokręgu 

Wyobraźmy sobie na fig. 75, że koło Z RG, które pidr 
wey wyobrażało nam przecięcie cienia ziemskiego, jest te: 
raz przecięciem ostrokręgu światłego w mieyscu gdzie go 
xiężyc przebywa. Nmr jest drogą względną xiężyca, OG 
jego szerokością w czasie nowiu, którego czas podobnie 
się wynachodzi jak czas pełni w $ 94. VV momencie kie 
iy xiężyc dotyka koła w punkcie G, zaczyna się zaćmie- 
nie dla któregokolwiek punktu ziemi, zaćmienie się koń- 
czy kiedy xiężye dotyka ostrokręgu w punkcie Æ, zaćmie= 
nie jest naywiększe kiedy xiężyc znayduje się: w punkcie 
m to jest w naymnieyszey od punktu O odległości. Wszy- 
stkie te postaci zaćmienia łatwo jest odrysować, i ich czas, 
oznaczyć, albo podług sposobu wyłożonego w zacmieniach 
xiężyca, albo też następującym porządkiem. 

Zachowując nazwiska te same jakesmy wyżey przyjęli, 
mamy : 

da 
dX—dZ 


Om=adost/V,  Cm=awstV. 


sty V= 


Czas złączenia który nam jest znanym, wyraża moment w któ- 
rym się xiężyc znachodzi w punkcie C; chcąc znaleśdź czas 
naykrótszey odległości, potrzeba wiedzieć jakiego czasu po- 
trzebuje xiężyc na przebieżenie w biegu względnym na 
swojćy drodze linii Cm. Bieg względny godzinny w dłu- 
gości jest dX—dZ. Bieg godzinny na drodze względney 
chyższy jest przy węzłach , równy jest bowiem biegowi 
względnemu w dłngości, rozdzielonemu przez dostawę po- 
chyłości drogi wzgłędney xiężyca do ekliptyki, to jest 
równy 

dX— dZ 

dost 
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ga — — dZ; A Cm. 5600" dost N 
-TaN :5600" = Cm : aE wok 


Czas więc na przebieżenie Cm wyrazi się przez 


Cm.5600'.dost./.V__ awst/Vdost/V. 5600" 
dX —dZ Ñ dX— dZ i 


Odciagając ten czas od czasu nowiu, otrzymujemy czas środ- 
ka zaćmienia. Nadto 


MA = Ma' = ydz — Une 
=y |(0x— Om)(02x-|- Om); 
=y {r — at? -+ d—adost N)(r—s»--3—d--adost NJ 


7 tego wyrażenia otrzymujemy max, czas zas na przebieże- 
nie tóy części drogi względney wyrazi się przez 


maz.dost N5600" 
dX — dZ 


Odciągając i dodając ten czas do cząsu środka zaćmienią 
otrzymamy czas początku i końca. 


CI. Dochodzi się dlugość i szerokość jeograficzna micysca w kid- 
rem początek zaćmienia siońca naypierwiey widzianym bg- 
dzie. WFynaleśdzż położenie mieysc innych, które będą widzieć 
początck zaćmienia , i oznaczyć liniją na powierzchni ziemi 
zaymującą wszystkie mieysca gdzie się trafi zaćmienie środ- 
kowe, oraz dać czas tego fenomenu na różne miey'sce. 


W zaćmieuiach słońca niedosyć jest wiedzieć kiedy 
xiężyc wchodzi w ostrokrąg świalły i zaczyna zaćmienie 
słońca dla pewnych punktów ziemi, ale nadto potrzeba 
wiedzieć jakie to są punkta ziemi, które będą mieć zaćmie- 
nie? Należy więc wyznaczyć mieysea na powićrzchni zic- 
mi dla których zaćmienie będzie widzianćm, i wyracho- 
wać czas i postać tego fenomenu na różne punkta powićrz- 
elmi ziemskiey; i ta właśnie jest różnica rachunku zaćmień 
słońca od zaćmień xiężyca, które są jednoczesne i w je- 
dnćy postaci pokazują się dla w szystkich mieszkańców, 
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którzy tylko fenomen ten widzieć mogą. Dla tego to ra 
chunek zaćmień słonecznych trndnieyszy jest od rachunk 
zaćmień xiężycowych. 

Mając czas nowiu rachuymy na tę godzinę, tudzież p 
godzinę przed i po nowiu, mieysce słońca i xiężyca, to jes 
ich długości i szerokości, i wyprowadźmy za pomocą zua- 
nych formuł ich wznoszenia się proste i zboczenia. VV} 
brvaźmy sobie na figurze 78 przez P biegun świata, prze 
S i X mieysca słońca i xiężyca, WV troykącie PXS mą 
my znane z wyższych rachunków odległości słońcai xię: 
życa od bieguna, to jest PS i PX, nadto kąt XPS wyra 
Żający różnicę wznoszeń prostych słońca i xiężyca. Wy 
ciągnąć więc z tego troykąta możemy A/S, odległość praw: 
dziwą środków słońca i xiężyca, i kąty Si X jakie tą 
odległość robi z kołami zboczeń słońca i xiężyca. Mając 
te ilości na trzy lub cztćry chwile, możemy potćm przez 
proporcyą wyciągnąć je na chwile pośrednie. Zróbmy 
więc tablicę dającą na chwile odległe od siebie o 10 mie 
nut, odłegłość prawdziwą środków, i kąty jakie ta odle 
płość robi z odpowiadającemi kołami zboczen. 

Niech HQR (fig. 79) wyobraża nam poziom, HPR po- 
łudnik jakiegokolwiek bądź mieysca zp. Wilna. P biegun 
równika, © i S mieysca prawdziwe xiężyca i słońca; © 
wyrażać będzie prawdziwą odległość ich środków. ÆB 
wyraża prawdziwą odległość brzegów słońca i xiężyca, to 
jest odległość widzianą ze środka ziemi. Ponieważ paral- 
laxa zniża xiężyc i słońce, odległość ta „48 różnie się 
wydawać będzie dla różnych mieszkańców ziemi, i jeżeli 
ta odległość równa jest różnicy między parallaxą poziomą 
xiężyca i słońca, to jest m—s, odległość ta może się stać 
zero dla mieszkańców, dla których w tym momencie punkt 
B znayduje się na poziomie, a stąd dla tego punktu powićrz- | 
chni ziemi tarcze słońca i xiężyca stykać się będą. Przez 
parallaxę bowiem xiężyc zniży się o ilość m, a zatómo ty- 
leż zbliży się do słońca, które dla parallaxy własnóy od- 
dali się od xiężyca 0 ilość =, summa więc skutków dwóch 
parallax zbliży do siebie punkta X i S o ilość m—z, a 
ponieważeśmy wzięli 2.45 =r—s więc odległość 248 zni- 
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knie i tarcze obie zetkną się z sobą. Jeżeli odległość środ- 
ków Sr większa jest niź różnica parallax powiększona 
summą promieni słonca i xiężyca, to jest większa niż 
| g—s+-3d, zaćmienie jeszcze się nie zaczęło dla Żadne- 
go mieszkańca ziemi. Mając tablicę odległości środków 
rachowanych na rozmaite chwile, łatwo jest przez prostą 
proporeyą znaleśdź czas, kiedy ta odległość =r—as-+3-4 
czyli moment początku zaćmienia; idzie teraz o oznacze- 
nie mieysca które to zaćmienie w téy chwili widzieć bę- 
dzie; znaydziemy go następującym sposobem: Przedłnżmy 
łuk xS aż do punktu Z, tak żeby było Z8—=go. Punkt 
Z będzie to zenit mieysca którego szukamy długości i sze- 
rokości. Łuk PZ wyraża odległość tego mieysca od bie- 
guma północnego, czyli dopełnienie szerokości jeograficzney 
mieysca, kąt ZPM jest różnicą między długością tego miey- 
sca a długością Wilna. WVV troykącie ZSP mary znaną 
odległość słońca od bieguna to jest PS, i znany kąt PSz 
jaki czyni odległość środków słońca i xiężyca z kołem zbo- 
czeń słońca, bośmy właśnie na te ilości ułożyli pierwiey 
tablicę z rachunku troykąta PXS (fig. 78), nadto: 


ZS—=go -+ SB =go” +-3. 
dost PZ = dost PS dost SZ -+ wst SP wst SZ dost S 
=wst £dost(go-|-8) + dost 8 wst(go -|-3) dost S 


= dost ò dost 5 dost $— wst3 wst 6. 
Albo 


dost? Z=wst£ (dost? dost Sdost g — wst). 
Kładąc styg= dost S$ dosty £ 


dost P Zz TSF 
a dost p 


wst(p— 3). 


Szerokość jeograliczna szukana H= 90° — PZ. 
Dla otrzymania długości jeograficzney wynaydziemy 
z tegoż samego troykąta kąt SPS 


R: ZPS— wst S wst ZS 
Po vE 


+1 
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3 wst Ś dost 3 
~ dotH 


Lecz że ztego wyrażenia wyciągając kąt ZPS można mie 
wątpliwość czy ten kąt jest ostry ezy rozwarty, dla teg 
lepićy jest go otrzymać ze zrównania trzeciego głównegą 


dosty ZS wst PS = dost PS dost S -+ wst $ dosty ZPS 


sty ò dost 5 
wstS 


dosty ZPS=— — wst £ dosty S. 
Kat ZPS zmnieyszony kątem JIPS daje różnicę południ- 
ków Wilna i micysca szukanego, które nazwawszy przez 


ę mamy: 
=ZPM 


=ZPS— MPS 
eę=ZPS— kąt godzinny © w Wilnie. 


W tém położeniu figury, kierunek od Æ do S jest kn 
wschodowi, a od JZ do Z ku zachodowi. Moment rachun- 
ku jest czasem rannym w Wilnie, i mieysce jest ku za- 
chodowi względem Wilna jesli ZPS> MPS. Jeżeli prze- 
ciwnie figura wystawia nam część zachodnią poziomu, na- 
ówczas mieysce szukane jest na wschodzie względem Wil- 
na jeżeli ZPS> MPS, i wzajemnie. Mamy więc dokła- 
dnie oznaczony punkt powierzchni ziemi, który naypićr- 
wicy widzieć będzie początek zaćmienia. Wszelkie bo- 
wiem inne mieysce leżące na kole ZS, będzie mieć różni- 
cę parallax xiężyca i słońca mnieyszą niż z—s, a stąd 
mnieyszą niż odległość brzegów 4B, brzegi więc stykać się 
nie będą. Jeżeli weźmiemy punkt jaki na innćem kole np. 
Z's pochyłem do pierwszego, naywiększa dla tego 
punktu różnica parallax będzie, r—w, ale parallaxa la. l 
działając po kole pochyłém do łuku rS a nie po łuku ab 

mierzącym naykrótszą odległość, nie może zniszczyć odle- 

głości brzegów ab, chociaż jóy skutek równy jest tey od- 

ległości. Kiedy potćm odległość srodków œS zmnieyszy 

się, odległość brzegów „4B mnieysza będzie od —z, źc- 


= 
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hy więc tę odległość zniszczyć i otrzymać dotknięcie, do- 
syć jest parallaxy wysokości któraby była równa odległo- 
ści brzegów „4B. Jeżeli więc wyrazimy przez Z odle- 
głość od zenit taką, gdzie parallaxa wysokości równa jest 
AB, będzie 

AB =(n—s) wst Z 


idzie o wyznaczenie położenia tego mieysca, gdzie paralla- 
xa wysokości jest równa ÆB, i gdzie razem środki słoń- 
ca i xiężyca znaydują się na jednómże kole wierzchoł- 
kowćm. t 

Le zrównanią wyższego 


` 

W troykącie ZPS mamy znane PS to jest dopełnienie 
zboczenia słóńca, ZS=ZB--i=2Z--8 i kąt S który na 
każdy moment z troykąta ZPS sposobćóm wyżcy wyłożo- 
nym rachować można. VVyciągniemy więc tak jak wy- 
żey wartości na PŹ i kąt ZPA to jest dopełnienie sze- 
rokości mieysca szukanego i różnicę między długością te- 
go mieysca a długością WVilna. Tym więc sposobem gmieć 
będziemy mieysce, gdzie będzie początek zaćmienia o pew- 
nćy danéy godzinie, odpowiadającćy odległości środków 
równey „4B--d-+3. 

W czasie kiedy zaćmienie jest środkowe, odległość po- 
zorna środków słońca i xiężyca dla pewnego punktu po- 
wiórzchni ziemi jest równa zero, odległość zaś prawdzi- 
wa może bydź równa różnicy parallax poziomych »—m. 
Jakoż zakładając, że SX=r—s, i że $SZ=go", mieszka- 
niec którego zenit jest w punkcie Z będzie mieć zaćmie- 
nie środkowe. Położenie tego punkiu oznaczy się przez 
zrównania bardzo proste: 


wst H= dost PZ = wst PS dost S 


dosty ZF S= — dost PS dost S 
LP W= ZPS— PMS. 


Zrównania te dają nam długosę i szerokość mieysca, gdzie 
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naypićrwiey widzianóm będzie zaćmienie środkowe. N; 
stępnie odległość środków Sz będzie mnieysza niź z—g 
w mieyscu więc gdzie w tym momencie zaćmienie śro 
kowe widzianóm będzie, odległość środków słońca i xię 
Życa od zenit mnieysza będzie niź go”. Nazwawszy 
odległość przez Z, wartość na tę odległość otrzymamy z 
zrównania 

O7 2 


ty F 


a przez rozwiązanie troykąta ZPS otrzymamy położeni 
mieysca, którego zenit jest w punkcie Z. Tym sposobem 
będziemy mogii oznaczyć wszystkie punkta na powićrz= 
chni ziemi, które mieć będą zaćmienie środkowe, i ozna- 
czyć moment tego fenomenu na różne mieysca. Moment 
ten wiadomy jest naprzód podłng czasu rachowanego w Wil- 
nie, skąd łatwo jest potém wyrachować ten moment w cza- 
sie łiczonym w micyscach gdzie się fenomen zdarza po- 
dług wiadomey tych mieyse długości jeograficzney. 
Nadając różne wartości na odległość środka słońca od ze- 

nit, otrzymać możemy różne parallaxy wysokości, a stąd i 

zaćmienie różnćy wielkości, i oznaczyć potém mieysca, gdzie 

się zaćmienia wielkości Żądanćy traliać będą. 
4 . 

CII. Jak wyznaczyć mieysce leżące na kole łączącćm środki słoń- 
ca i zieźyca, htóre na pewny moment ma zaćmienie wielko- 
ści daney ? Iykreślić na kuli sztuczney liniją zaymującą 
wszystkie micysca, dla których początek lub koniec zaćmienia 
widzianym będzie na poziomie. 


Ilość zaćmienia wyraża się przez zakrytą część średni- 
cy słońca, wyrażoną w minutach albo w calach, uważając 
całą średnicę podzieloną na części dwanaście. Gdybyśmy 
chcieli wiedzieć mieysce na kole wierzchołkowóm ZS, któ- 
reby w pewnym czasie miało zaćmienie =z, postąpilibyś- 
my tym sposobem. 

Poniewaź odległość środków pozorna powinna bydź 


d--3—n 
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a odległość prawdziwa jest Sz, skulek więc parallaxy po- 
winien bydź 
Sz — (d+ —n). 
Zakładając 


Sr—(d43—n)=(r— a) wst BZ 


możemy ztego zrównania wyciągnąć BZ, a potóm z troy- 
kąta PSZ otrzymamy, sposobem wyżćy wskazanym poło- 
żenie punktu na powićrzchni ziemi, którego zenit jest w pun- 
kcie Z. Jeślibyśmy chcieli otrzymać dotknięcie tylko 
wtenczas kiedy odległość prawdziwa środków mnieysza jest 
od d3, czyli kiedy część słońca zakryta jest dla środ- 
ka ziemi, sznkalibyśmy naówczas mieysca na przedłażeniu 
aS w kierunku od z do S, któregoby parallaxa odsuwa- 
jąc xiężyc od słońca zniszczyła zaćmienie i sprawiła tylko 
dotknięcie. I tak przedłużywszy zS do Z., mamy: 


(r—s)wsi SZ =d+ — Sz 
d+ i— Sx 


%—w 


wst SZ, = 


W troykącie PSZ, znamy SZ, PS i kąt PSZ: =:80°— PSZ, 
wynaydziemy tedy dopełnienie szerokosci PZ, i kąt SPZ,, 
z którego otrzymuje się różnica południków, albowiem 


MPZ, =SPZ,-+- MPS= SPZ,- kąt godzinny. 


Lubo podług sposobu tulay wyłożonego nie otrzymujemy 
mieysc wszystkich, które będą mieć zaćmienie, gdyż miey- 
sca które wynachodzimy są tylko te, które leżą na kołach 
wierzchołkowych przechodzących razem przez środek xię- 
Życa i słońca, riożemy jednak dosyć dokładne powziąść 
wyobrażenie o powićrzchni ziemi, przez którą przechodzi 
cień lub przycień xiężyca. Daymy bowiem Żeśmy na pew- 
ny moment oznaczyłi mieysce, które przez parallaxę wy- 
sokości ma zaćmienie środkowe; szukaymy na tenże sanı 
moment mieysca leżącego na kole wielkićm przechodzą- 
cćm przez środki słońca i xiężyca, któreby przez mniey- 
szą parallaxę wysokości miało początek zaćmienia, i naresz- 
cie mieysce trzecie, które przez parallaxę poziomą widzi 
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środki xiężyca i słońca odsnnione od siehie naydalćy 
je tylko w tym momencie widzieć można, i to w stro 
przeciwne tym w jakich je widzi mieszkaniec, dla któr 
go w tym momencie zaczyna się zaćmienie. Prowad; 
przez te trzy mieysca łuk koła wielkiego na kuli ziemskie 
zaymiemy mieysca które będą mieć w tym momencie za 
ćmienie słońca tym większe, im bliżćy leżą mieysca dłą 
którego zaćmienie jest środkowe. W ykonywając podobni 
rachunki co minnt zp. dziesięć przez cały czas trwani 
zaćmienia, i podobne na kuli ziemskiey rysując łuki, otrzy 
mamy dosyć dokładnie mieysca dla których zaćmienie wie 
dzianóm będzie. 
, Na micysce parallaxy działającey w kierunku łuku przes 
chodzącego przez środki słońca i xiężyca, można jcszcze 
użyć parallaxy ukośney, to jest dziąłającey po kole wierz= 
chołkowóm pochyłem do łuku x8. Gdybyśmy zp. na pew- 
ny moment, kiedy odległość prawdziwa środków słońca i 
xiężyca mnieysza jest niź d+-8--(r—s), chcieli otrzymać 
inieysce gdzieby widziano na poziomie dotknięcie tylko 


tarcz słońca i xiężyca, naówczas nie moglibyśmy już tego 
imieysca sznkać na kole wierzchołkowćm łączącóm środki 
słonca i xiężyca, gdyź parallaxa pozioma działając wprost 
po tén kole, zbliżałaby środki słońca i xiężyca o ilość 
m— mw, Odległość więc pozorna środków byłaby mnieyszją 
od d+3, a stąd nie byłoby dotknięcia, ale już część Lar- 
czy słońca byłaby zakrytą przez xiężyc. Zeby więc na 
ten moment znaleślź mieysce, które widzi na poziomie do- 
tknięcie tarcz słońca i xiężyca, postąpimy tym sposobem: 

Niech Sx (fig. 79) wyraża nam odległość prawdziwą 
środków mnieyszą od (r—s)+--+d). Z punktu S zary- 
suymy koło promieniem d--3, a z punktu z promieniem 
m—uw, koła te przetną się z sobą w punktach Zi Z. 
W troykącie Sx mamy znane trzy rzeczy, to jest odle- 
głość prawdziwą środków Sz, SZ równą d+>3, i x% wy- 
rażającą parallaxę względną słońca i xiężyca, możemy 
więc wynaleśdź kąt LeS podług zrównania: 


HITES vsti (LS Lr — Sz) w st; (LS -- Sx — La) 


v sLSW wsl w 
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albo uważając troykąt Sz dla małości boków za prosto- 


kreślny : 


(ZS-- La —Sz)(LS+- Se — Lr) 


21 La$ — 3 
wst”; Za Sx La 


Odeiągając kąt LaS od kąta PrS który nam z troykąta PSz 
jest wiadomy, otrzymujemy kąt PeZ; 180%—PrL=px7Z". 
W troykącie PxZ” mamy znany kąt PeZ" i dwa boki 


Px i zZ", gdyż Pa =90°— zboczenie ), 
xZ" =go— Lx =90° — (r—a); 


Z rozwiązania więc tego troykąta podług zrównań $ 1m 
mieć będziem PZ” czyli dopełnienie szerokości mieyscą 
Z', i kąt Z'Pz, który dodany do znanego kąta Sz, ja- 
ko wyrażającego różnicę wznoszeń prostych słońca i xię- 
życa, da nam kąt ZPS, to jest kąt godzinny słońca, czyli 
czas prawdziwy słoneczny rachowany w tym momencie 
w punkcie Z”. Porownywając ten czas z czasem prawdzi- 
wym rachowanym w Wilnie, otrzymamy różnicę w dłu- 
gości mieysca Z". Tym więc porządkiem otrzymać mo- 
żemy długość i szerokość mieysca, gdzie na poziomie, to jest 
w punkcie L, widziane będzie dotknięcie tarcz słońca i 
xiężyca na moment dany, kiedy odległość Sax mnieysza jest 
od $--d)--(r—a). Drugiem takićm mieyscem będzie Z, 
gdzie dotknięcie przez parallaxę widzianóm będzie na po- 
ziomie w punkcie Z. Kąt Sz£ jest już znany jako ró- 
wny kątowi LXS: 

PaS+ Ss =PzL' 

1809 — PzL =PxrZ. 
Z rozwiązania potćm toykąta Z Pe otrzymamy PZ'i 
kąt g2Z; 

cPZ'+SPz =SPZ', 
Oznaczymy więc tym sposohem szerokość i długość miey- 
sca ktorego zenit jest Z. 

Kiedy Sz==(r--a)--0+-d), punkta Zi Z'astąd Zi Z” 


złączą się z sobą, i zaczynają się wtenczas rozchodzić, kie- 
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dy Sx zaczyna bydź mnieyszą od (r—s)+-0-+ d); nać: 
czas formują się troykąty SŁa i SL's w których kąty pr 
x i są z początku bardzo ostre, kąty zas przy Ł i 
bardzo rozwarte; w miarę jak odległość środków Sx cor 
się zmnieysza, katy przy LiL maleją, a przeciwnie k 
przy x I S coraz rosną, aż nareszcie kiedy odległość 
równa jest (r— a)— (0—4), punkta Li Z oraz Zi Z! sche 
dzą się z sobą, i na ten moment jedno tylko jest mieys 
gdzie dotknięcie na poziomie widzieć można. 

Jak skoro Sz staje się mnieyszą od (r — z) — (è +- d) troy- 
kąt SrL uformować się nie może, i nie masz już punktu 
na powierzchni ziemi gdzieby dotknięcie na poziomie wi- 
dzieć można było. Stąd widzieć łatwo można, źe linija 
łącząca mieysca Z, Z, Z" ete. na powierzchni ziemi for- 
muje liniją krzywą zamykającą się, linija siç ta zaczyna 
kiedy Sz=(r—s»)—Q0+d), a kończy się, kiedy Sz== 
—=(r—s5)—(+d), po czóm Sz daley może stawać się 
mnieyszą, i doszedłszy naymnieyszey wartośei rośnie da- 
ley; przez cały ten czas dotknięcia na poziomie są ni 
podobne, aż nareszcie kiedy odległość środków dóy= 
dzie w swym wzroście do wartosci (r—s)— (-|-d), linija 
dotknięć na poziomie zaczyna się przez punkt jeden, 
rozdziela się zaraz na dwie gałęzie i schodzi się znowm 
w punkt jeden kiedy odległość prawdziwa środków stanie 
się powtórnie równą (»—a)-+(2-|-d). Jest to chwila, gdzie 
właśnie zaćmienie słońea dla ziemi zupełnie się kończy, 
i jakeśmy wyżey widzieli, od tey wartości na odległość 
środków, zaćmienie się zaczynało. Co się tycze odległości 
na każdy moment punktów Zi Z tę łatwo jest wycią- 
guąć z troykąta Z'Zr, gdzie z£'=go* —(r —r); uważając 
więc tuk ZZ jako rozdzielony na dwie równe ezęści przen 
łuk pionowy sN mamy: 

wst} Z Z =wst Za wst Lrs 
== dost xL wst Lrs 
= dost (r — z) wst Lrs. 


Tu widzimy, że szerokość linii krzywéy zaymującóy pun- 


kta Z, Z it. d. czyli odległość punktów Z"i Z naje- 
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denże moment wynalezionych nie może się zamienić w punkt 
jeden tylko wtenczas, kiedy kąt LaS stanie się zero, ja- 
keśmy to juź i wyżey widzieli. 

Podług tego cośmy dotąd mówili, łatwo jest wynaleśdź 
mieysce, które będzie naypierwiey widzieć początek, i 
mieysce gdzie naypoźniey koniec zaćmienia widzianym bę- 
dzie, nadto można odrysować liniją dotknięć na poziomie, 
i liniją punktów gdzie zaćmienie będzie środkowe. Ob- 
szernieyszy rozbiór fenomenu zaćmień słońca, co się tycze 
mieysc, w których widzianym będzie, znaydzie czytelnik 
w Astronomii Delambra, gdzie podane sposoby przykłada- 
mi są objaśnione. 

Kiedy odległość xiężyca od bieguna północnego wię- 
ksza jest niż odległość słońca od tegoż bieguna , zaćmie- 
nie dla półkuli północnćy jest bardzo małe, gdyż paralla- 
xa w iakićm położeniu xiężyca i słońca, oddala ich środki 
od siebie dla mieszkańców północnych, a ponieważ bar- 
dzo południowe kraje są mało zamieszkałe, dlatego Astro- 
nomowie nie dają sobie pracy rachowania w szczegółach 
różnych postaci tego fenomenu dla różnych mieysc, gdzie 
to zaćmienie trafić się może, oznaczają się tylko mieysca 
gdzie fenomen obserwowanym bydź może. Uznaczywszy 
przez rachunek długość i szerokosć różnych mieysc, które 
będą widzieć pewną postać zaćmienia, łatwo jest mieysca 
te oznaczyć na kuli ziemskiey lub na karcie któreyby rzut 
był taki, iżby zaymował wszystkie mieysca, gdzie zaćmie- 
nie widziane bydź może. 

Oznaczenie tym sposobem czasu i postaci zaćmienia, 
jest pospolicie niedokładnóćm z przyczyny, że ziemia nie 
jest wszędzie doskonałą kulą, a stąd parallaxa pozioma nie 
jest wszędzie jednostayną, Można wprawdzie błąd ten po- 
prawić i mieć wzgląd jeszcze na odmiany tarczy xiężyca, 
w miarę jak się gdzie wznosi nad poziom, ale praca taby- 
łaby zupełnie nieużyteczną, i niepewność w wypadkach 
jeszczeby pozostała z przyczyny niedokładności tablie xię- 
życowych, i niepewnego oznaczenia długości i szerokości 
różnych punktów na powićrzchni ziemi. Oznaczenie w ogól- 
ności fenomenów zaćmień słońca dla różnych mieyse jest 
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tylko ostrzeżeniem Astronomów 0 czasie w jakim ma pr 
aść zaćmienie, a mieyscowi Astronomowie, każdy na swoj 
mieysce, dokładny moment początku i wszystkie postą 
tego fenomenu, jakie w ciągu zaćmienia dla tego mieyse 
jawićsię będa, wyrachować pow inni. Przyszlismy wię 
teraz do tego pytania: jak znając dzień i mniey więcéy go- 
dzinę zaćmienia słońca, wyrachować na dane mieysce z nay: 
większą dokładnością czas i postać różnych fenomenów te 
go zaćmienia ? \ 


CII. ?7ynaleśdź odleglość pozorną środków słońea i xiężyca n 
pewny punkt powićrzchni ziemi, używając położenia punku 
dziewiędziesiątego. 


Ponieważ fenomen zaćmienia zawisł zupełnie od odle= 
głości pozoraćy środków słońca i xiężyca i od wielkości 
ich średnic, naypiórwszą jest więc rzeczą znać te ilości 
na kaźdy moment. 

Wyobraźmy sobie przez 248 ekliptykę (fig. 80) przez 
Xis mieysca pozorne środków xiężyca i słońca, to jest 
mieysca, do których je odnosi mieszkaniec punktu ziemi, na 
który się zaćmienie rachuje; niech tém mieyscóm będzie 
Wilno. Tu, tak jak i wyżćy, ponieważ nam idzie o wzglę- 
dne tylko położenie xiężyca względem słońca, możemy 
uważać mieysce słońca za nieodmienione przez parallaxę, 
bylebyśmy za to zamiast parallacy xiężyca, wzięli różnicę 
parallax xiężyca i słońca, gdyż obie te gwiazdy znaydu- 
jąc się w czasie zaćmień blizko bardzo siebie, w tęź samę 
przez skutek parallaxy posuwają się stronę. Niech £S 
wyraża różnicę między długością słońca, a długością po- 
zorna xiężyca, AX będzie szerokość pozorna xiężyca. Gdy- 
byśmy w tym troykącie znali „48 i ÆA, łatwobyśmy otrzy- 
mali odległość pozorną środków XS. 

Wyrachuymy z tablic na czas bliżki początku zaćmie- 
nia długość słońca i jego średnicę pozorną, a z tablic xic- 
życa długość i szerokość xiężyca, jego paralluxę poziomą, 
i wielkość jego tarczy uważaney na poziomie. Mając dłu- 
gość i szerokość xiężyca prawdziwą, wynalesdź możemy 

„ długość jego i szerokość pozorną za pomocą wzorów, które 
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się łatwo wywodzą ze wzorów podanych wyżey na paral- 
laxę wznoszenia się prostego i zboczenia (S$ 58 i 115), albo 
za pomocą wzorów wywiedzionych w trygon. kul. $ 34. 
dost pwst D— wst m dost $ wst N 
dost p dost D — wsl» dost S dust ZY (s) 


sty V'= 


3 (wst p-— wst awst S) dost D 
styp=> > BH. , (3) 
ie dost p dost D — wst» dost S dost N 


W tych zrównaniach D i p znaczą długość i szerokość 
prawdziwą, D' i p długość i szerokość pozorną; = znaczy 
parallaxę poziomą xiężyca na szerokość jeograficzną Wilna, 
rachowaną podług formuł podanych w $ 5g; w rachunku zaś 
zaćmień za » wziąść trzeba różnicę parallax xiężyca i słoń- 
ca. N wyraża długość a S szerokość punktu dziewiędzie- 
siątego (uonagesimi). Przez punkt dziewiędziesiąty rozu- 
niemy punkt ekliptyki naywyżey nad poziomem leżący, 
a zatem o go? stopni odległy od przecięć ekliptyki z po- 
ziomem, szerokością zaś punktu dziewiędziesiątego nazywa 
się odległość tego punktn od zenit. Ilości te otrzymują 
się przez zrównania 


sly p= sag (5) 
sty N= R weto) (2) 
NACZ JAD 
albo w stS= Hi dost (P-a) (*): 


H jest szerokością jeograliczną mieysca, œ znaczy pochy- 
tość ekliptyki do równika, a JZ wyraża wznoszenie się 
proste środka nieba, jest to wznoszenie się proste słonca 


(5) Zrównania te są zupełnie te same co zrównania dające 
nami długość i szerokość gwiazdy ze znanego wznoszenia się 
prostego i zboczenia (N. 42). 
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prawdziwe, powiększone lub zmnieyszone kątem godzin 
nym, podług tego jak rachunek jest na wieczorną lub ray 
ną godzinę. Można wziąść wznoszenie się proste słońę 
średnie, rachowane od punktu równonocnego prawdziweg 
byłebyśmy za kąt godziny, który oznacza czas prawdziwi 
lub jego dopełnienie do 24%, wzięli czas średni lub jego 
dopełnienie do 24", podług tego jak czas rachunku wzięty 
jest po południu lub przed południem. Za pomocą więc 
tablic xiężyca i zrównań (1), (2), (5), (4) i 6), otrzymać mo- 
żemy długość i szerokość pozorną xiężyca na czas żądany 
a stąd *w troykącie „ASX mieć 4X i 48, gdyż długość 
słońca z tablic wynalezioną bydź może. 


SXaVARTEZE 


AX AS AX 
AS" BĘ dost wst S. 


albo sty S = 


Tym więc sposobem, który się sposobem punktu dzie- 
więdziesiątego (méthode du nonagćsime) nazywa, otrzymać 
można odległość pozorną środków słońca i xiężyca. 


CIY. Sposib Delambra otrzymania odległości pozorney 
środków słońca i siężyca. 


Możemy jeszcze wynaleśdź odległość pozorną środków 
słońca i xiężyca za pomocą sposobu podanego przez De- 
lambra, nie szukając długości i szerokości pozorney xiężyca. 
Przychodzi się do tego następującym sposobem. Niech koło 
ZP (fig. 81) wyobraża południk mieysca na którym się 
znaydują zenit i biegun świata w punktach Z iP. Punkt 
X jest mieyscem prawdziwóm xiężyca, a S$ mieyscem słoń- 
ca, odległość więc prawdziwa środków słońca i xiężyca 
jest to linija SX. Parallaxa wysokości jest to XX" która 
odległość srodków prawdziwą zmienia na pozorną SX'; 
idzie właśnie o wynalezienie tćy odległości pozornćy. Do 
wynalezienia tey odległości Delambre używa tych samych 
zrównań, które służą na wynalezienie odległości pozorney 
xiężyca od bieguna świata, przez funkcyą odległości praw- 
dziwey. 
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Itak: kładąc w zrównaniach VII, i II żryg. kul. $ 54 
pochyłość ekliptyki wz=0, „nożemy wszędzie zamiast dłu- 
gości położyć wznoszenie się proste , a zamiast odległości 
od bieguna ekliptyki, odległość od bieguna równika; tym 
sposobem zrównanie dające odległość pozorną od bieguna 
ekliptyki przez funkcyą odległości prawdziwćy, zamieni się 
na zrównanie wyrażające odległość pozorną od bieguna 
świata przez funkcyą odległości prawdziwćy, i podobnie 
zrównanie dające parallaxę w długości wyda teraz paral- 
Jaxę wznoszenia się prostego, czyli parallaxę kąta godzin- 
nego. Zrównania te są następujące: 


wst P' Wst» wst H) 
+ Ido V Wz< 
dosta wst # fa aty wst â í 
wst m dost Awst P 


ROZ Mty(E AP) wstA— wst.» dost H dost? 
gdzie A znaczy odległość pozorną od bieguna równika, A 
odległość prawdziwą, P” kąt godzinny pozorny, P kąt go~ 
dzinny prawdziwy, = znaczy, tak jak wyżey, różnieę pa- 
rallax poziomych słońca i xiężyca, a H szerokość mieysca 
poprawną. Widzimy w zrównaniu drugićm, że parallaxa 
kąta godzinnego P, zależy od parallaxy poziomey z i od 
boków składających kąt P. Jeżeli więc zamiast punktu P 
wezmiemy inny punkt S, i uformujemy kąt ZSA, kąt ten 
przez parallaxę zamieni się na kąt ZSX”, ale parallaxa 
tego kąta, jako złożonego zupełnie z podobnych dwóch bo- 
ków, to jest wyrażających odległość punktu § od zenit i 
od mieysca prawdziwego xiężyca, wyrazi się przez formułę 
tego samego kształin co i parallaxa kąta godzinnego. Dla 
tćyże samćy przyczyny odległość pozorna SX’ wyrazi się 
przed funkcyą odległości prawdziwćy SX w tymże samym 
kształcie, jak się wyraża odległość pozorna od bieguna świata 
przez funkcyą odległości prawdziwóćy. Uważając więc 
punkt P jako przesuniony na punkt S, powinniśmy w zró- 
wnaniach wyższych położyć, zamiast kąta P kąt ZSX, a 
zamiast boków PZ i PX boki SZ i SX. Zrównania więc 
dające kąt X SX czyli parałlaxę kąta ZSX, i odległość po- 
zorną SX' będą następujące: 
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wstr wst ZS wst ZSX 
wsi SX— wstr wst ZS dost ZSX 


sty ASX e == stym = 


sty sX = 


wst (ZSX +7) m) EN wstz dost ZS 
wstZ5y a MOZA wst SX 


Czyniąc kąt ZSX=$, S+7=S, SX=L, ZS= 
będzie: 
wste wst wst S 
sty r= a .E—wsta wstydost $ 
mws 
15 00. A, 


Wst r w wstzwstą 


gdzie mzz 


wst 44 
wst rdosl y 
dosty SX=- ŻE gg (dosty E— 4 
s A wstz dost M 
Gzyniąc m1 =" 
otrzymamy: 
, BR stŁS” 
dosty SX = vN —g {dosty i — sty u} 
MIŃÓĆ = wst S' wst E dost z ERC: 


wstS dost(£--u) 


Zrównanie 8 służy do znalezienia odlegfości pozarney 
środków słońca i xiężyca. Dla rozwiązania tego zrówna- 
nia przeyść trzeba pićrwiey przez rozwiązanie zrównania æ 
W zrówuaniu (<) oprócz ilości sznkaney m, trzy jeszcze są 
niewiadome, to jest q= ZS, S i E=SX, od wynalczie- 
nia więc tych ilości rachunek zacząć należy. A naprzód 
w troykącie ZPS mamy znane ZPS czyli kąt godzinny 
prawdziwy i dwa boki kąt ten składające to jest ZP i PS, 
wynaydziemy więc kąt ZSP=aibok ZS; z rozwiązania 
potem troykąta X PS gdzie PS, PX i kąt XPS wyraża- 
jący różnicę wznoszeń prawdziwych słońca i xiężyca są 
znane, otrzymamy AS=£ i kąt PSX, a stąd kąt 
ZSX=S—a= S. W szukaniu tych ilości można postą- 
pić tym sposobem: 
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dost ZS =dost P wst A dost H+ dosta wst A 


= wst Z7(dost 4 + wst Asty g) 
gdzie 
sty p=dosty 77 dost. P 


zę__wstH dost (4— o) 
dost ZS = dosto z 


Łuk posiłkowy o jak EN. nic innego nie znaczy tylko 
łuk PQ, odcięty łukiem 7Q pionowo do łuku SP popro- 
wadzonym, a zaś A—ọ= QS. Podług zrównań (f) § 9 
Tryg. kul. mamy: 


sty QZ=sty P wstQ 
=slya wsl (4—9) 

sty P wst? 

styaz=—————_L 

wst(a— 9) 
W rozwiązanin troykąta XPS moglibyśmy albo zupełnie 
tym samym postąpić porządkiem, albo teź użyć analogii 
Nepera na wynalezienie kąta XSP = S, a potem przez dru- 
gie zrównanie główne mieć SA. Tym więc sposobem otrzy- 
mujemy trzy nieznane ilości, które wchodzą do wyraże- 
nia na z, lo jest Æ, q, i kąt S=S—a; po wynalezieniu 
więc wartości na z», przystąpiny do rozwiązania zrówna- 
nia £, w któróni wszystkie ilości prócz SX' są znane, al- 
bowiem S'=S' +7; to więc zrównanie da nam warlość 

na odległość pozorną środków słońca i xiężyca. 

W tym sposobie Delambra naypićrwszą jak widzimy 
jest rzeczą, mieć wznoszenie się proste i zboczenie słońca 
i xiężyca naydokładniey wyrachowane, gdyż te ilości wcho- 
dzą w naypiórwsze tego sposobu zrównania. Sposób ten 
ma tę korzyść, że daje wavtość na łuk ZS, który jest pra- 
wie równy odległości xiężyca od zenit, astąd można wie- 
dzieć, o ile tarezę xiężyca poziomą, daną przez kalenda- 
rze astronomiczne powiększyć, żeby mieć jego tarczę po- 
zorną w odległości od zenit w jakiey się w ezasie zaćmie- 
nia znayduje; powtóre ważną jest jeszcze korzyścią, że 
mamy zaraz kąt S" jaki czynilinija środków z kołem wićrz= 
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chołkowćm, ilość która jak poźniey zobaczymy, bardzo w 
sęrwacyi początku zaćmienia jest potrzebną. 
Wyłożyłem tu tylko w królkości sposoby rachowani 
na czas dany odległości pozornćy środków słońca i xięg 
ca, gdyż oba te sposoby dokładnie są wyłożone i przykłą 
dami objaśnione w Przystosowaniu tryg. kulisty. 


CV. Ze znanych pozornych odległości środków słońca i siężyę 
wyciąga się czas początku, końca i srodka zaćmienia. 


Żeby z wynalezionćy odległości środków można był 
sądzić o czasie zaćmienia, należy tę odległość porówna 
z summą promieni słońca ixiężyca, wyraźna bowiem rzecz 
jest, że w czasie początku zaćmienia odległość pozorna środ- 
ków równą bydź powinna summie promieni słońca i xię 
Życa. Wielkości poziome tarczy słonecznćy i xiężycowóy 
dane są na dzień każdy w kalendarzach astronomicznych, 
lecz Że ziemia w ciągu biegu wirowego jedne puukta przy- 
bliża, drugie oddala od słońca i xiężyca, stąd wypada, że 
te tarcze w miarę jak się podnoszą nad pozióm mieysca 
zbliżają się do tegoż mieysca, a stąd większemi wydawać 
się muszą. Skutek ten dla wielkiey odległości słońca od 
ziemi nieznaczny jest dla tarczy słoneczney. Ale powię- 
kszenie się tarczy xiężyca, w miarę jak się nad pozióm 
podnosi, jest bardzo wyraźne. Jakoż podaliśmy w $ 63 
formułę 


2 DD wstąw dost (2—=) 
wst(Ż—r) 


dającą powiększenie się tarczy xiężycowey przez funkcyą je- 
go tarczy widzianćy ze środka ziemi, albo widzianey na po- 
ziomie; przez funkcyą odległości od zenit Z i parallaxy 
wysokości æ; możemy więc użyć tey formuły, albo też ta- 
blicy dającey zaraz to powiększenie skoro Di Z są znane, 
wyrachowaney podług zrównania w $ 65 danego, zależą- 
cego tylko od dwóch zmiennych Di Z. 

Umiejąc dochodzić odległości pozorney środków słoń- 
ca i xiężyca, wynaydźmy te odległości na kilka chwil bliz- 
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kich początku zaćmienia, a mając tym sposobem ilość o ja- 
ką się w danym czasie zbliżają do siebie środki słońca i 
xiężyca, łatwo przez proporcyą znaydziemy czas, kiedy ta 
odległość środków równa jest summie promieni, a tak mieć 
będziemy czas początku zaćmienia. Daymy żeśm$ rachu- 
jąc tym sposobem odległości środków na cezas blizki po- 
początku zaćmienia znalezli na czas 7' odległość środków 
równą -+ dysza, gdzie a jest ilością małą, i że porówny- 
wając odległości środków w małych przedziałachy czasu 
znaleźlismy, że środki te zbliżają się do siebie o ilość « 
w przeciągn czasu £, biorąc więc zbliżanie się środków 
w małym przeciągu czasu za jednostayne, mamy 


A 
w: E=a:—:a0 
«© 


Czas więc początku zaćmienia wyrazi się przez 


Ł ł 
T = —.a 
æ 


Znak drugiego wyrazu zależy od znaku ilości a w wyraże- 
niu odległości środków na czas 7. 

Koniec zaćmienia podobnym zupełnie dochodzi się spo- 
sobem. Czas rołyniony między początkiem a końcem wy- 
raża czas trwania zaćmienia, połowa tego czasu dodana do 
początku lub odjęta od końca da czas środka zaćmienia. 


CVI. Rysunek figury początku, końca i środka zaćmienia obja- 
śniony przykladem. Maywiększa trwałość zaćmienia całko 
witego i obrączkowego. 


Dla okazania sposobn jakim się rysuje figura fenomenu 
początku, srodka, i końca zaćmienia, weźmy przykład za- 
ćmienia, które się trafiło w Wilnie 19 listopada 1816 r., 
a które podług obu wyżćy podanych sposobów rachowa- 
nóm było. ` 

Ponieważ Astronomowie średnicę słońca, jakeśmy mó- 
wili, dzielą na dwanaście części, które się zowią calami, po- 
prowadźmy przeto liniją MLV (fig. 82), i podzielmy ją na 6 
dowolnych częsci, linija ta wyrażać będzie promien słoń- 

15 
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ca, który wzięty w minutach i zrównany z sześciu calan 
da nam wartość jednego cala w minntach, i wzajemnie mie 
będziem minutę wyrażoną w ułamkach lub częściach dzie 
siętnych cala. Niech $ wyraża środek słońca, Z/SO jeg 
tarczę pozorną =2 MN. Poprowadzmy liniją ZS piono 
wą do HO, punkt Z będzie punktem naywyźszym obwo 
du słońca, a ponieważ przez sposóh Delambra wypada, że 
w początku zaćmienia kąt $'==559%, prowadzące więc liniją 
SDX nachyloną do ZS pod kątem 559, będziemy mieć na 
figurze położenie linii SDX łączącey środki słońca i xię 
Życa, na którey punkt D wyraża mieysce na obw odzie stoń= 
ca gdzie się zaćmienie zacznie. Położenie tego punktu 
ważnóm jest bardzo w ohserwacyi początku zaćmienia, 2e- 
hy wiedzieć w jaki punkt obwodu słońca wzrok skioro- 
wać, a przeto pewnieyszą uczynić obserwacyą początku 
zaćmienia. Koniec zaćmienia podobnym się rysuje sposo- 
bem (lig. 83), kąt S=ZSD będący naówczas ze strony 
wschodniey słońca wynosi 114%. W sposobie parallax 
gdzie kąt S” wprost nie wypada z rachunku, można otczy- 
mać położenie środka xiężyca, a stąd i linii łączącey srodki 
obu gwiazd ze znanćy szerokości punktu dziewiędziesiąte- 
go, jak tego damy przykład w rysowaniu figury środka 
zaćmienia. i 

Poprowadźmy średnicę poziomą słońça. ZTO (fig. 81) i l- 
niją pionową ZS wyrażającą 'łuk koła wierzchołkowego. 
/Zxównanie (5) $ 105, daje wartość na szerokość punktu 
dziewiędziesiątego czyli odległość jego od zenit s= 069; 
pochyłość osi ekliptyki do poziomu =g0—s=24*, pro- 
wadząc więc EQ pod tym kątem do MO, linija ta wy- 
razi nam ekliptykę; która się będzie wznosić nad liniją 
HO ku stronie zachodniey jak na figurze, jeźcli długość 
punkta dziewiędziesiątego mnieysza jest od dłngości słoń- 
ca; i przeciwnie, jeżeli ta długość większa jest od długo- 
ści słońca, znakiem jest że się słońce znayduje w miey- 
sen gdzie się łuk ekliptyki nachyla ku poziomowi na za- 
chód, a stąd liniją EQ tak prowadzić należy, iżby się pod- 
nosiła na wschód, to jest z ręki lewóy, a spadała pod ZZO 
na zachód, to jest z ręki prawóćy. Uwagi te jasnemi są bar- 
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dzo, jeśli się do nich użyje figura (85) gdzie PR wyraża 
pozióm mieysca Z, PnR eklipiykę, HFOQ tarczę stoń- 
ca, a n mieysce pnuktu dziewiędziesiątego. Ponieważ spa- 
sób punktu dziew iędziesiątego daje długość i szerokość po- 
zorną xiężyca, łatwo więc znaleśdź na linii EQ (Mig, 84) micy- 
sce, gdzie koło szerokości na któróm się xiężye znayduje, 
przecina ekliptykę, punkt w przykładzie tu wzmianko- 
wanym pada na figurze na środek słońca, gdyż różnica mię- 
dzy dłngością słońca i xiężyca na moment środka zaćmie- 
nia, wynosi tylko 14; poprawadźmy koło szerokości $A, 
ina niem odetniymy szerokość pozorną xiężyca równą 
w tym przykładzie 3.5", a punkt œ będzie środkiem tar- 
czy xiężyca ź którego zarysowane koło EQZB, promieniem 
tarczy pozorney xiężyca, oznaczy nam ilość i „ostać za- 
ćmienia naywiększego. ilość zaćmienia naywiększego wy- 
rażą się przez Np = NS -+ Sp =8-—-(d— Sx) = (6 + d) — 
naykrótsza odległość. 

WV naszym przykładzie promień słońca 8=1f 


t 2 
„Ai 
nień xiężyca dz=a6.51,5; naykrótsza odległość 5.06; stąd 


n 
. P ro- 


ilosć zaćmienia jesi: 


2.40,5—5. 6'=z2g. 597,5 
1 u „SL , n 
3088 : 0 = ege dg 0 tw 
c + m_n 
6 (29.595) _ 6 .1779,5 RA 
«= TR = 10 „552. 
107%: 97% 


Naywiększe zaćmienie słońca wypada blisko jedenastu cali. 
więc tylko jedna dwunasta część średnicy słońca nie za- 
krytą zostanie. Ponieważ zaćmienie słońca nie może bydź 
większe nad zakrycie całéy jego średnicy, chochy więc 
wartość na -+ d— Sx wypadła większa od 23, ilość jednak 
zaćmienia w tym przypadku oznacza się przez 20; zaćmie- 
nie wtenczas jest całkowite i trwa pewny przeciag czasu. 
Jeżeli y ; 
È-+d)— naykrótsza odległość = 2% 


G 


zaćmienie jest całkowite ale nie trwa tylko moment, gdyż 
zaraz odległość srodków słońca i xiężyca stając się wię- 
kszą, czyni ilość zaćmienia mnieyszą od 25. 
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VW rachunku trygonometrycznym Delambra nie ma 
szerokości punktu dziewiędziesiątego, ale za to mamy Ļ} 
S” a stąd położenie odległosci środków względem k 
wierzelołkowego; odcinając więc ze środka słońca na 16 
odległości wynalezioną jéy` wielkość 5,6', oznaczymy łą 
twym sposobem punkt x mieysce środka xiężyca. 

Trwałość zaćmienia całkowitego i obrączkowego wte 
czas kiedy naykrótsza odległość środków jest zero, zależ 
od chyżości naówczas biegu słońca i xiężyca i od wielko 
ści ich tarczy. Jeżeli xiężyc jest w naymnieyszey, a słoń 
ce w naywiększey odległości od ziemi, średnica xiężye 
uważanego na poziomie przechodzi o 2. 20” średnicę słońca 
Podniesienie się xiężyca nad pozióm powiększając jeg 
tarczę, może tę różnicę doprowadzić do trzech minut, ile 
więc czasu xiężyc postępując biegiem względnym, potrze- 
buje do zrohienia trzech minut, tyle zaćmienie całkowite 
trwać będzie jeśli będzie środkowe. Bieg względny xię- 
życa jest naówczas naychyźszy, wynosi bowiem 52. 29" 
na jednę godzinę. 


52.2 


b=; af z E— blisko. 
92,29 11 

Naydłaższe więc trwanie zaćmienia całkowitego jest nieco 

więcey jak pięć minut. 

Kiedy słońce jest naymniey a xiężyc nayhardziey odda- 
lony od ziemi, średnica słońca może przechodzić o 5. 40 
średnicę tarczy xiężyca. WV tém położeniu bieg wzęglę- 
dny xiężyca ledwo jest 27, 12" na godzinę. 


Trwanie więc obrączki, jeśli zaćmienie będzie środko- 
wę, może wynosić blisko y' dla mieszkańców dla których 
ten fenomen trafia się na poziomie, powiększenie się bo- 
wiem tarczy xiężyca, w miarę jak wysoko znaydnie się 
nad poziomem, zmnieysza len czasu przeciąg. 
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CVII. Jakie się robią obserwacye w zaćmieniach słońca, i jak 
z nich wyciąga się Czas nowiu prawdziwego i różnica długo- 
ści mieyse w których ten fenomen byt obserwowanym. Po- 
prawka szerokości xiężyca wziętėy z tablic, í odległości ro- 
gów skróconćy przez refrakcyą, 

W zaćmieniach słońca obserwuje się jego początek i 
koniec, oprócz tego za pomocą mikrometru prad 
go lub niciowego mierzyć można ciągle odległość pun- 
któw przecięcia się obwodów słońca i xiężyca, czyli spól- 
ną ich cięciwę ab (fig. 86), odległość ta zowie się odłegło- 
ścią rogów (dislance des cornes), z kaźdey takowćy obser- 
wacyi otrzymać można odległość srodków, a stąd czas 
prawdziwego nowiu, następującym sposobem 


ę af ab 
=== WS =; 
, wst atf = wst z m od 
ab 
wstasf = wst s = SĘ 
af =ddostz , fs =d dost s 


©s=xf-|-sf = ddosta -ò dost s. 


Mając znaną na moment obserwacyi odległość pozorną środ- 
ków, rachuymy na tenże sam moment z tablic xiężyca je- 
go szerokość prawdziwą, do którey dodając skutek paralla- 
“xy, otrzymamy szerokość jego pozorną oznaczoną przez liniją 
„AX (lig. 80), gdzie £S wyraża część ekliptyki zajętą mię- 
dzy słońcem a kołem szerokości xiężyca, jest to więc ró- 
źnica między długością pozorną xiężyca i słońca. MRóżni- 
cę tę otrzymamy z troykąta „4XS w którym: r 


ASE {XS — AX} 
albo 


d 


ad AS= XS dost XSA. 


SA 


wst XSA = 


. 
Odeymując od tego wyrażenia parallaxę względną w dłu- 
gosci xiężyca, to jest różnicę między parallaxą xiężyca i 
słońca, otrzymamy różnicę między dłngością prawdziwą 
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słońca i xiężyca, a mając z tablic znane biegi tych gw iaz 
w długości, łatwo otrzymamy czas potrzebny na zniszeze: 
nie znalezionej różnicy, a stąd moment, kiedy ta różnie 
jest zero. Jest to właśnie czas nowiu prawdziwego kie 
dy słońce, xiężyc, i środek ziemi znachodzą się na tyże 
samóy płaszczyźnie koła szerokości. Fenomen ten wypro=- 
wadzony tym sposobem z obserwacyi i raclumku jest fe- 
nomenem jednoczesnym dla catéy ziemi; jeżeli więc w in- 
nych mieyscach czas tego fenomenu podobnym sposobem 
wyciągnionym zostanie, różnica w rachuhie czasu na ró- 
Żnych mieyscach w momencie tego fenomenu, daje z wielką 
dokładnością różnicę w długości jeograficzney tych mieysc. 

VV rachunku tu wyłożonym wchodzi użycie tablic do 
wynalezienia biegów godzinnych i szerokości prawdziwóy 
xiężyca. (io się tycze biegu godzinnego ten z naywiększą 
dokładnością na mały przeciąg czasu dają tablice, ale sze- 
rokość xiężyca wyciągniona z tablic może bydź błędną; 
idzie więc o poznanie tego błędu. WWykonać to możemy 
za pomocą obserwacyi środka zaćmienia w czasie ktorego 
odległość środków jest naymnieysza i przez ciąg kilkudzie- 
sięciu sekund zostaje prawie taż sama. 

Odległość ta srodków wyrazi się przez 

3 dosts-Hddostx. 
'Taż sama odległość środków może się jeszcze wyrazić przez 
funkcyą szerokości pozornóćy xiężyca. Myslawmy sobie 
bowiem na figurze 87 (*) przez DX szerokość pozorną xięży- 
ca w czasie środka zaćmienia 
BX =p +- parall. = AS dost N= p' 

gdzie p Oznacza szerokość prawdziwą; co się tycze kąta 
N, ten jak wiemy dochodzi się ze zrównania 


Bieg pozorny xiężyca w szerak. 


sty PY =. z ERT 
yt Bieg pozorny względny w dług. 


p= dost W ( dost s +d dost z). 


() Figura la pod figura 65 położona jest bez Nru. 
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Rachuymy na moment naywiększego zaćmienia szerokość 
prawdziwą xiężyca i parałlaxę szerokości, którą odciągniy- 
my od szerokości pozarnćy p. a wypadek porównany zsze- 
rokością prawdziwą rachowaną z tablic, okaże błąd tychźe 
tablic; błąd ten w ciągu całego zaćmienia można wziąść 
za jednostayny, i wszystkie szerokości rachowane z tablic 
co do tego błędu poprawić. Tym sposobem wynachodze- 
nie różnicy w długości jcograficzney, gdzie szerokość xię- 
życa z tablic braną bydź musi, dokładnieyszem będzie, to 
jest będzie mieć stopień dokładności taki, jaki mają same 
obserwacye. Tu zachodzi jeszcze jedna uwaga: jeżeli dłu- 
gości niieysc tym sposobem rachowane, nie były wprzód 
blizko znane, rachunek szerokości nie był dokładnym, al- 
bowiem tablice xiężyca są rachowane na pewne mieysce 
np. na Paryż; chcąc więe z nich wyciągnąć na dany mo- 
ment szerokość xiężyca, potrzeba znać jaki jest w tym mo- 
mencie czas w Paryżu, i na tę epokę rachować szerokość 
z tablic, potrzeba więc juź znać długość jeograficzną mieysc, 
gdzie szukamy nowiu prawdziwego. Błąd jednak z tego 
względu popełniony w oznaczeniu nowiu mnieyszym bę- 
dzie od błędu w przyjętey długości mieysca. Szerokość 
bowiem xiężyca bardzo się mało odmienia w porównaniu 
z długością, błąd więc popełniony w szerokości z przyczy- 
ny mało znanćy długości jeograficzney, będzie bardzo mały, 
inie wiele tykko odmieni wyciągniony z rachunku czas 
nowiu. Możnaby nawet wyrachować, ile pewna odmiana 
w szerokości wpływa na odmianę rachowanego czasu no- 
wiu. Podamy wkrótee sposób jak ź obserwanyi zaćmień 
słońca poprawują się tablice xiężyca co do długości, sze- 
rokości parallaxy i średnicy pozornćy, i jak mając popra- 
wione tablice, można wyciągnąć dokładnie poprawkę dłu- 
gości jeograliczney mieysca z obserwacyi początku lub 
końca zaćmienia w tóm mieystu obserwowanego. 

Jeżeli zaćmienie zdarza się blisko poziomu, naówczas 
odległość rogów zmnieyszona jest przez refrakcyą, tym 
bardziey im fenomen trafia się bliżćy poziomu, i im odle- 
głość rogów większy czyni kąt z średnicą poziomą słońca, 
Ilość tego skrócenia może się wyrachować za pomocą for- 
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muły podanćy w Astronomii Delambra rozdz. XIII, In] 
pomocą tablicy umieszczoney w tablicach słońca i xięż 
ca (Bureau des Long. Tab. V accoureissement causé ete 
W tćy tablicy .podług wysokości słońca i pochyłości 
nii rogów do średnicy poziomey, znaydziemy skrócenie śre 
dnicy słońca pochylonćy tymże samym kątem do średnie 
poziomey i zawierającey minut 30, gdyż na tę wielkos 
tablica jest wyrachowana; skąd łatwo jest znaleśdź skró 
cenie znaney linii odległości rogów, które bydź musi pro 
porcyonalne jey wielkości. I tak: daymy żeśmy znaleź 
w tablicy skrócenie średnicy słońca wynoszące 10”, odle 
głość zaś rogów wynosi minnt 12, skrócenie tćy odległo 
ści æ wyrazi się następnie: 


gdyż 

50 10 ES 12 za, 
Do użycia téy tablicy oprócz wysokości nad poziomem, 
która się łatwo przez rachunek otrzymuje, znać jeszcze 
potrzeba pochyłość linii rogów do poziomu. Pochyłość ta 
vznacza się przez wymiar różnicy w wysokości między 
końcami linii rogów, za pomocą zp. mikrometru niciowego 
którego nici służące do wymiarn są poziomo ułożone. Przez 
tę obserwacyą otrzymujemy różnicę w wysokosci punktów 
aib (fig. 88), czyli liniją ac. Stąd pochyłość linii ro- 
gów ab do poziomu wyrazi się przez 


wstabc= 2. 

ab 
Z resztą pochyłość odległości rogów do poziomu jako ró- 
wna kątowi S” z rachunku na każdy moment otrzymaną 
bydź może. Możnaby jeszcze następującym postąpić sposo- 
bem: wymierzmy zaraz po obserwacyi linii rogow sredni- 
cę słońca równoległą do tey linii, izaraz potóm, średnicę 
poziomą; stosunek średnicy równoległćy do średnicy pozio- 
móy będzie własnie stosunkiem linii rogów skróconóy do 
linii niezmienionćy przez refrakcyą. Z poprawioney odle- 
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głości rogów wyciąga się odległość środków , a stąd czas 
nowiu prawdziwego i różnica w długości jeogr 
samą co wyżey drogą. 

Ponieważ momegt środka zaćmienia wyciągniony z ob- 
serwacyi odległości środków w czasie naywiększego zaćmie- 
nia jest nieco wątpliwy, z przyczyny, że naówczas wiel- 
kość linii rogów przez ciąg kilkudziesięciu sekund jest 
prawie nieodmieuną, a na ten właśnie moment rachować 


aficzney tąż 


a 
mamy szerokość xiężyca, która w przeciągu jedney minuty 
na 6” odmienić się może, dla tego moment ten środka ząćmie= 
nia wyciągnąć należy z obserwacyi początku i końca i zob- 
serwacyi innych odległości rogów ; ile się razy bowiem 
trafi, że odległości rogów przed naywiększćm zaćmieniem 
równe są odległościóm mierzonym po środku zaćmienia, tyle 
razy możemy z nich wyciągnąć moment środka zaćmienia, 
biorąc połowę summy dwóch czasów odpowiadających rów- 
nym odległościom rogów. Nareszcie wypadek średni z otrzy- 
manych tym sposobem momentów środka zaćmienia, da czas 
tego fenomenu z wielkićm do prawdy przybliżeniem. 

W zaćmicniu obrączkowóm oprócz obserwacyi zwy- 
czaynych obserwuje się czas początku i końca obrączki, to 
jest czas dotknięcia zewnętrznego w punkcie Z fig. 8g, ł 
potóm czas dotknięcia wewnętrznego. 2 takiey obserwa- 
cyi możua dokładnie wyciągnąć różnicę tarcz pozornych 
słońca i xiężyca, 1 tak: w troykącie msz, gdzie z jest miey- 
scem xiężyca na drodze jego względney mæ w czasie po- 
czątku obrączki, a sm oznacza naymnieyszą środków odle- 
głosć, mamy 


sT'==mnz'+-ms", 


Zmając z ohserwacyi czas trwania obrączki czyli czas na 
przebieżenie 2mæ, i nadto bieg względny xiężyca na jego 
drodze, znaydziemy ma część drogi ubieżoną w połowie 
trwania zaćmienia. (o się tycze ilości ms tę mieć može- 
my wyrażoną przez funkcyą szerokości xiężyca pozornćy 
i pochyłości drogi jego względney do ekliptyki; szerokość ' 
zaś prawdziwa xiężyca i jćy parallaxa z tablic wziętą 
bydź musi. 


414 
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CYL. Z cbserwacyy początku i korca zaćmienia, robiony 
w dwóch mieyscach których położenie jeograficzne dokladn 
jest znane, wyciąga się błąd tablic co do długością szero 
ści, parallazy poziomćy i średnicy pozornóy zxiężyca, a m 
jąc poprawione tablice dochodzi się poprawka dlugości j 
graficzney mieysca gdzie obserwacya początku lub końea 
ćmienia robioną była. 


Za pomocą obserwacyy początku i końca zaćmienia zro, 
bionych w dwóch mieyscach, których położenie jeograficzn 
jest znane, można otrzymać błędy tablic co do długości; sze 
rokości parallaxy poziomey i średnicy pozorney xiężye 
Jakoż rachuymy na początek i koniec zaćmienia odłegłośe 
środków, i odmieniając o 10” naprzód długość xiężyca, po 
tóm jego szerokość, daley parallaxę poziomą, a nareszcie 
średnicę pozorną, róhmy ua nowo rachunek i uważaym 
o ile odmiana na 10" kaźdey z wymienionych ilości wzię 
ta sama jedna, odmienia czas początku i końca zaćmienia 
WWyraźmy te odmiany cząstkowe przez z, £,:',z”, odmiany 


te na jednę sekundę wyrażą się przez 5, £ i t.d. Day- 
D 


my, że błąd nieznany tablie w długości jest æ, w szeroko 
ści £, w parallaxie y, aw średnicy pozorney ò. Biędy e 
PN< a LE t t 
do czasu początku zaćmienia wyrażają się przez —a, —8y 
10 * 10 
etc. Nazwawszy przez d7' błąd całkowity co do początku 
zaćmienia, wynikający z sammy wszystkich błędów, wy- 
rażenie jego będzie 
Z ż "Ka 
AT==a<---8--—y-1-—3 
ro % To -ap PRO = 
gdzie dT jest ilością znaną jak skoro mamy obserwacyą 
początku zaćmienia, różnica bowiem między początkiem 
zaćmienia wyciągnionym z'tablic i z obserwacyi, jest wła- 
śnie wartością na dT. WV powyższćim więc zrównaniu są 
tylko cztóry ilości 'mieznane to jest æ, £, yið. 
Obserwacya końca zaćmienia porównana z rachunkiem 
da nam podobne zrównanie 
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T xt, t, tı 

GE ae 10407 1-70 WINIE 
gdzie znowu też same ilości nieznane wchodzą, błędy bo- 
wiem tablic w małym przeciągu czasu zostają też same, 
ilości zaś £,,£,, ¿, it. d. otrzymają się z rachunku wskaza- 
nego wyżey. Jeżeli więc w drugićm znanóm mieyscu by- 
ły zrobione obserwacye początku i końca zaćmienia, ob- 
serwacye te porównane z rachunkiem dadzą nowe dwa zró- 
wnania, które wzięte razem z wyźszemi dwoma będą dosta- 
teczne do oznaczenia błędów tablic co do długości, szero- 
kości, parallaxy poziomey, i średnicy xiężyca. Mając po- 
prawione tablice możemy ich użyć do wynalezienia dłu» 
gosci mieysc mało znanych, gdzie obserwacya zaćmienia 
słonca robioną była. Daymy, Że mamy obserwacyą począt- 
ku zaćmienia słońca w mieyscu którego długość nie jest 
dobrze znaną, i że czas tėy obserwacyi jest Z. Rachuymy 
na ten moment z tablic początek zaćmienia, który wypadł- 
by tenże sam co i obserwowany, gdyby położenie południ- 
ka szukanego, dobrze było znane, lecz jeżeli to położenie 
jest błędne, czas z rachunku wypadnie błędny i będzie 
T-+-dl, gdzie dT wyraża błąd w czasie początku feno- 
menu rachowanym z tablic i pochodzący z wziętey błę- 
dney długości i szerokości xiężyca, gdyż epoka na którą 
te ilosci rachowane były, musiała bydź błędną z przyczy- 
ny nie dobrze znaney długości jeograficzney mieysca. Day- 
my, że błąd w rachubie czasu jest Æ, idzie o wynalezie- 
nie tćy ilości. Rachuymy naprzód tak jak wyżey odmia- 
ny na dziesięć sekund długości i szerokości xiężyca, mieć 
będziemy zrównanie 


t E 
(T+dT) — T = pek "a 


gdzie « i 8 wyrażają błędy w długości i szerokości z przy- 
czyny błędu Æ. Nazwiymy biegi godzinne xiężyea w dłu- 
gości i szerokosci przez drida; błędy « i £ łatwo się wy- 
rażą przez funkcyą Æ z następujących zrównan: 
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dX b 
15:dX = E: «, a= zę E x W 
da , 
E. — f» — 
1 ida = E:F... B= siog E 


Podstawnjąc te wyrażenia za «i ß w zrównanin na d7 
otrzymamy : 


dI= 10 E+ (Gia) 7 


= ENA, 


Te a 


Ponieważ w tem zrównaniu dř dane jest przez porówna 
nie rachunku początku zaćmienia z obserwacyą tegoż sa 
mego fenomenu, nieznaną więe jedna jest tylko ilość Z, 
stąd łatwo jest ją oznaczyć. 


5600.d7 


= tAX-|-tda' 


Tym sposobem otrzymujemy poprawkę w długości jeo- 
graficzney mieysca, i jak widzimy dosyć jest mieć do te- 
go jednę tylko obserwacyą początku albo końca zaćmienia, 


CIX Granice między któremi zaćmienie słońca i ziężyca przy- 
paść muszą koniecznie, i drugie za któremi fenomena zaćmień 
są niepodobne. Period po którym zaćmienia słońca i ciężyca 
w tymże samym wrucają porządku. 


Fenomena zaćmień słońca, jakeśmy widzieli, wyciągają 
długiego dosyć rachunku, żeby więc nie rachować tych 
nowiów kiedy zaćmienie nie przypada, wiedzieć nam po- 
trzeba granice zaćmień, to jest odległość xiężyca w czasie 
nowiu od węzła w którey zaćmienie jest pewne, i znowu 
odległość druga po za którą zaćmienia są niepodobne. 
Niech ON wyraża ekliptykę (fig. 75) a GN drogę xię- 
życa. Jeżeli naykrólsza odległość środków Om większą 
jest od sunmy promieni słońca i xiężyca powiększoney 
parallaxą poziomą xiężyca, zaćmienie” jest nie podobne, wy- 
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rachuymy więc na tę wartość Om, odległość xiężyca od 
węzła wziętą na eklipiyce. 


Om 
RN 
d 1a JAJ OC 
wst ON = SYN l 


Biorąc za Om wartość naywiększą jaka w czasie dotknię- 
cia bydź może, to jest summę naywiększych promieni słoń- 
ca i xiężyca równą 55, powiększoną naywiększą parallaxą 
poziomą xiężyca wynosić mogącą 61, a za wartość kąta 
N biorąc 5°.17%, wypada na łuk ON 179.17. Podobnie 
biorąc za summę promieni naymnieyszą ich wartość inay- 
mnieyszą parallaxę poziomą xiężyca, otrzymalibyśmy gra- 
nicę w którey zaćmienie koniecznie trafić się musi, Ħa- 
chnnek granic na zaćmienia xiężyca podobnym wynaydujć 
się sposobem, to jest szukając odległości jego od węzła 
w czasie dotknięcia do cienia ziemi, i biorąc za promień 
xiężyca i przecięcia cienia raz ilości naywiększe drugi raz 
naymnieysze. Podług rachunku Delambra (T. IL k. 322 
Astron.) kiedy słońce w czasie nowiu odległe jest od wę- 
zła więcey niż na 19%, nie może bydź zaćmienie słońca, 
jesli ta odległość mnieysza jest od 15%3 zaćmienie jest 
pewne dla jakiegokolwiek mieysca powićrzchni ziemskiey. 
Na zaćmienia xiężyca granice są mnieysze: jesli w czasie 
pełni odległość między słońcem i węzłem xiężyca więk- 
sza jest jak 13°.21' zaćmienie xiężyca przypaść nie może; 
zaćmienie zaś jest nie wątpliwe jeśli ta odległość mniey- 
sza jest jak 7”. 

Astronomowie starożytni postrzegli, źe po upłynieniu 18 
lat i 11 dni zaćmienia w tymże samym wracały porządku. 
Podług więc tego peryodn który chaldeyczykowie nazwali 
Saros zaćmienia mogły bydź przepowiadane. Periód ten 
zawierający dni 6585,252 przywodzi xiężyca do tegoź sa- 
mego położenia względem węzła i względem płaszczyzny 
łączney; albowiem w tym przeciągu czasu xiężyc zrobi 
obrotów co do węzła (révolution draconitiqne) 242,01, a 
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obrotów synodycznych 223,00; powróciwszy więc do t 
samego położenią względem płaszczyzny łączney powr 
razem prawie do tegoż samego położenia względem woz] 
Jeśli więc zaćmienie trafiło się pewnego dnia, tedy toz 
ćmienie przypadnie za dni 6585,251. Ale rachunek zaćmic 
podług tego peryodu nie jest pewnym, raz z przyczyny $ 


ką, powtóre parallaxa xiężyca mogąc bydź wcale różną, 
może zniszczyć mające przypaść zaćmienie na mieysce, na 
które podług tego peryodu rachowanem było. 


CX. Opisanie zaćnienia całkowitego w ogólności. Mieysca,dla któ. 
rych zaćmienie obrączhowe 1620 r. byto ząćmiceniem śr odkowem. 


Zaćmienia xiężyca i słońca, szczególniey te ostatnie, 
były oddawna dla ludzi przedmiotem ich ciekawości, a czę= 
stokroć przyczyną bojażni, jako zjawiska podług mniema- 
nia powszechnego, wielkim na kuli ziemskiey odmianóm 
towarzyszące. Dzisiay ponieważ fenomena te dokładnie 
rachowane i przepowiadane bywają, dlatego z nich żadnóy 
wróżby ciągnąć nie można. /aćmienia cząstkowe słońca 
dosyć często Astronomowie obserwują, ale zaćmienie cał- 
kowite jest fenomenem bardzo rzadkim. Podług opisania 
tych co ten fenomen obserwowali, swiatło nie ginie aż 
ostatni skrawek słońca zakrytym zostanie, naówczas dzień 
przybićra na się postać nocyy gwiazdy błyszczą na sklepie- 
niu niebieskióm, a ciemną tarczę xiężyca Otacza korona 
bladego srćbrnego koloru światła. Światło to podług mnie- 
mania niektórych Astronomów od atmosfery stońca pocho- ` 
dzące słabsze jest daleko od światła xiężyca w czasie pełni, 
i nie zmnieysza blasku gwiazd w czasie zaćmienia nall po- 
ziomem świecących. Na dwie lub trzy sekundy przed wy- 
nurzeniem się brzegu słońca, brzeg xiężyca zachodni oświe- 
ca się nieco czerwonóm światłem, światło to razem z ko- 
roną otaczającą xiężyc niknie za pićrwszem błyśnieniem 
promienia słonecznego, którego blask w jedney chwili roz- 
pędza ciemności i dzień przywraca. 

Zaćmienia całkowite, które od początku ery chrze- 
scianskiey widziane były w Europie, przypadły w nastę- 
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pujących latach: w 59, 100, 257, 360, 787, 840, 878, g57, 
1133, 1187, 11945 1241, 1415, 1485, 1544, 1560, 1001 grud. 2t; 
1699 wrześ. 25, 1706 maja 12, 1715 maja 5, 1724 maja 22. 

Zaćmienia 1748 lipca 25, 1764 apryla 1,/i ostatnie 1820 

września 7, były zaćmienia obrączkowe. Vy zAóćmienih 
roku 1820 środek cienia xiężyca wszedł na tarczę ziemi 
blizko bieguna północnego, i stamtąd ciągnął między wy- 
spami Szetlandskiemi i brzegami Norwegii, wszedł na ląd 
stały między rzekami Æms i Veser, a przerzynając pra- 
wie w linii prostey Niemcy i Tyrol, przeszedł około Miin- 
chen i przez ciaśninę Wenecka, skąd przez królestwo Nea- 
politańskie skierował się kn brzegóm Morei i Kandyi, a 
przeszedłszy przez Egipt porzucił powićrzchuię ziemi 
w Arabii około ciaśniny Perskiey (*). 


CXI. Rachunek zakrycia gwiazd stałych i planet przez ziężyc, 
i użycie tych fenomenów do znalezienia dlugości jeograficzney 
mieysca. Uwagi w robieniu obserwacyy tego rodzaju. 


Xiężyc zasłaniać jeszcze może planety i gwiazdy stałe, 
co się zowie zakryciem gwiazd przez xiężye (occultation). 
Rachunek tego fenomenu zupełnie jest tenże sam co iza- 
ćmień słońca, ztą uważą, że odległość srodków słońca i 
xiężyca wynaydowała się przez różnicę w długości tych 
gwiazd i przez szerokość xiężyca, gdyż słońce nie ma sze- 
rokości, w zakryciach zaś gwiazd przez xiężyc , trzeba 
wziąść różnicę w szerokości między gwiazdą a środkiem 
xiężyca. [I tak na fig. go H jest mieysce gwiazdy, P bie- 
gun ekliptyki, odległość gwiazdy od środka xiężyca ozna- 
cza linija ZFX. Poprowadziwszy koło DCX równoległe 
do ekliptyki, ÆD wyrazi nam różnicę między szerokością 
gwiazdy a xiężyca, JX zaś jest różnieą w długości roz- 
mnożoną przez dostawę szerokości xiężyca. Długość i sze- 
rokość gwiazdy wynaydziemy z katalogu, długość xiężyca, 
jego szerokość, i parallaxę poziomą, dadzą nam tablice xię- 

+ 


(*) Memoir relative to the Annular eclipse of the sun. which 
will happen on September 7 1820 hy Francis Baily. 
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Życa, parallaxę zaś w długości i szerokości wyciągniemy 
ze znanych zrównań $ 103; tym sposobem mieć będziem 
HD'i DX znane, a stąd otrzymamy odległość pozorn; 
gwiazdy od środka xiężyca przez zrównanie 


HX=v(DX*+ HD}. 


Szukając zaś kiedy ta odległość równa jest promieniow 
xiężyca, otrzymamy czas dotknięcia gwiazdy czyli zanu= 
rzenia się (immersion); podobnym sposobem otrzymać mo 
Żma czas wyyścia gwiazdy z pod tarczy xiężyca, czyli czas 
wynurzenia się (©emmersion). Obserwacya któregokolwiek 
z tych fenomenów daje poznać bardzo dokładnie długoś 
jeograficzną mieysca znaną przez przybliżenie skąd inąd, 
mp. z zaćmień xiężyców Jowiszowych. Jakoż w momencie 
zniknienia gwiazdy w punkcie g odległość jćy od środka 
xiężyca jest znaną, równa jest bowiem promieniowi xięży= 
ca; tablice dadzą nam szerokość xiężyca pozorną, skąd 
otrzymamy wartość na gC. Wynaydziemy przeto GX przez 
zrównanie 


CX=VgXgl* 


gdzie ilości pod znakiem pierwiastku będące , są znane. 
WVartość na CX rozdzielona przez dostawę pozorney sze- 
rokości xiężyca da nam wartość na 4B, wyrażającą różni- 
cę między długością gwiazdy, a długością pozorną xiężyca. 
Różnica ta powiększona lub zmnieyszona parallaxą w dłu- 
gości, da różnicę między długością gwiazdy a długością 
„prawdziwą xiężyca, z którey łatwo jest wyciągnąć czas kie- 
dy gwiazda, środek xiężyca, i środek ziemi znaydowały się 
na tómże samém kole szerokości, porównanie bowiem bie- 
a p FI 1OŚSA: cna Ee SŁ ir: ER 
gu godzinnego xiężyca w długości z różnicą prawdziwą 
ate HE: NSE : 
w dłngości xiężyca i gwiazdy, da czas tego fenomenu. Fe- 
nonien ten, tak jak nów prawdziwy xiężyca, jest równie 
fenomenem jednocześnym dla całey ziemi, równie też do 
wynałezienia długości jeograficzney użytym dydź może. 
Moźna czas nowiu wyciągniony z obserwacyi porównać 
z czasem wyciągnionym z tablic, itym sposobem mieć ró- 
Źnicę długości jeograficzney co do mieysca na które tabli- 
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ce s}, ułożone. W tym ostatnim sposobie należy mieć błąd 
tablic w długości i szerokości; w sposobach poprzedzają- 
cych dosyć błąd ten znać tylko w szerokości xiężyca. 
Błędy te wynaydą się z obserwacyi położenia xiężyca ro- 
bioney przed czasom zakrycia lub po tym fenomenie, Ja- 
koż obsęrwuymy dnia tego kiedy zakrycie gwiazd przypa- 
da, precyście xiężyca przez południk i jego wysokość po- 
łudnikową, i porównaymy z jaką gwiazdą znaną, Wycią- 
gniemy z takicy obserwacyi pozorne wznoszenie się prosta 
i zboczenie xiężyca a stąd jego długość i szerokość pozor= 
ną, którą łatwo jest zamienić na prawdziwą mając paralla- 
xo w długości i szerokości xiężyca. Porównywając tym 
sposobem otrzymaną prawdziwą długość i szerokość xięży= 
ca z jego szerokością i długośsią wyciągnioną z tablic na 
czas obserwacyi, otrzymamy błąd tablic w diugości i sze- 
rokości wtóm micyscu drogi xiężyca, gdzie się dnia tego 
znachodzi, 

Zakrycią gwiazd przez xiężyę i ich wynurzenia sią słu- 
Żą maydokładnicy do oznaczenia długości mieysca, gdyż few 
nomena to są momentalue, i dla tego g wielką dokładno» 
ścią obserwowane bydź nogą. Naypewnieysze obserwa= 
cye są z brzegu ciemnego xiężyca, i dla tego obserwacye 
naywaźnieysze są te, klore przypadają w kiika dni po no- 
wiu lub przed nowiem kiedy mały tylko skrawek „4BG, 
fig, gi, jest oświecony, naówczas gwiazda zanurzając sią 
lub wychodząc z pod xiężyca w punkcie g, znayduje sią 
w znaczney odlesłości od części oświeconey, a przeto 
z przyczyny światła xiężyca nie wielę traci na swoim wła- 
snym blasku, Światło popielate klórem za zwyczay przed 
nowiem i po nowiu świcci tarcza ciemna xiężyca, przyczynia 
się do pewności obserwacyi, oznaczają w okserwacyi wynu= 
rzenia się brzeg xiężyca „JC, bez Lego światła niewidzialny, 
na którym się trafi fenomen, i gdzie przeto obserwator 
wzrok swóy skierować powinien; w obserwacyj zaś zanue 
rzenia się gwiazdy æ brzeg ciemny xiężyca, światło po- 
pielaię brzeg ten oświecając daje poznąć jak jeszczę dale- 
ko od tego brzegu gwiazda znayduje się, skąd można sie 
dzić a chwili w jakiey się fenomen ma <darzyc, i kiedy gu 

19 
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przeto obserwator pilnować powinien. Za pomocą sposo 
bów w zaćmieniu słońca wyłożonych, można oznaczyć pu 
na obwodzie xiężyca gdzie gwiazda ma się pokazać, Kiedy 
się ma obserwować zakrycie gwiazdy i razem jey wynu, 
rzenie się, naówczas jeżeli się obserwacya robi przez 13 
netę zastosowaną do machiny równikowćy, należy gwią- 
zdę zostawić blizko nici wyobrażającey równoleźnik, gwia 
zda ta bowiem w czasie wynurzenia się zostawać będzię 
w témže samém względem tćy nici położeniu; łatwo więc 
z położenia tóy nicy oznaczyć na brzegu xiężyca punkt 
gdzie się gwiazda pokazać powinna. 


CXII. Jak się dochodzi różnica południków z obserwacyy przeyśćia 
ziężyca przez potudniki dwóch mieysc. 


Różnica południków dwóch mieysc może się jeszeze 
bardzo dobrze wyciągnąć z obserwacyy przeyścia xiężyca 
przez te południki. I tak daymy, że SX, fig. 92, wyrażą 
południk wileński, SX' południk paryzki, łuk zas XA” 
mierzący kąt X SX" jest to łuk równika między południka- 
mi zajęty, jest to właśnie rożnica w długości jeograficzney 
mieysc, którą wynaleśdź należy. W obserwacyi przeyścia 
xiężyca przez południk obserwuje się brzeg tylko jeden 
xiężyca, gdyż brzeg drugi jest ciemny, otrzymać więc na- 
przód należy przeyście środka xiężyca przez południk, 
Promień poziomy xiężyca wyrachować można z tablic na 
każdy moment czasu rachowanego w Paryżu, dodając więc 
do niego ilość powiększenia się w miarę jego wysokości 
nad poziom, otrzymamy promień pozorny w czasie jego 
przeyścia przez południk paryzki który wyraźmy przez d. 
Xiężyc.w biegu pozornym dziennym od wschodu na za- 
chód ubiega 15° w jedney godzinie, bieg zaś właściwy jego 
we wznoszeniu się prostém od zachodu na wschód wyraźmy 
na jednę godzinę przez h, skąd bieg jego względny od wschc- 
du na zachod wyrazi się przez 15 —h. (zas przeto z, 
którego potrzebuje promień xiężyca do przesunienia się 
przez południk będzie 


T= 


d 
— 15 =5600' ( ——— 
z + 1 =5600 (0 
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gdzie ilości w nawiasie mają bydź wyrażone w jeduychże 
jednościach np. w sekundach. Dodając czas r do Czasu 
przeyścia brzegu xiężyca przez południk paryzki, otrzy- 
mujemy czas przeyścia srodka xiężyca przez tenże połu- 
dnik. Czas przeyścia środka xiężyca przez południk wi- 
Jeński podobnym wynaydzie się sposobem, z tą tylko uwa- 
gą, Że jesliby długość Wilna wcale znaną nie była, byłby 
mały błąd w nżyciu tablic na rachowanie poziomey tarczy 
xiężyca, bobyśmy nie wiedzieli jaki jest czas odpowiada- 
jący wileńskiey obserwacyi pod południkiem na który ta- 
blice są ułożone. Ale naprzód błąd ten jest bardzo mały, 
powtóre jeżeli różnica południków z tego względu będzie 
cokolwiek niedokładną , tedy powtórzenie racnunkn lub 
inne obserwacye tego rodzaju, w których rachunek wpro- 
wadzona będzie długość mieysca znana przez przybliżenie, 
dadzą wypadek ze wszelką dokładnością. Mając czas przey- 
ścia środka xiężyca przez południk, porównaymy go z cza- 
sem przeyścia przez tenże południk gwiazdy znanćy bliz- 
kiey xiężyca i jesli można na tym samymi leżącey równole- 
źniku. Z lakowego porównania czasów wyciągniemy wano- 
szenie się proste xiężyca. Niech -4 wyraża to wznoszenie 
się proste xiężyca w czasie jego przeyścia przez południk 
wileński, „4! wznoszenie się proste na czas przeyścia przez 
południk paryzki, „4 —.4 wyrażać będzie przybyt wano- 
szenia się prostego w czasie przeyścia xiężyca od południ- 
ka wileńskiego do paryzkiego. 

Ponieważ znamy z tablic hieg xiężyca we wznoszeniu 
się prostem, łatwo znaydziemy czas jakiego potrzebował 
xiężyc do przebieżenia od jednego południka do drugiego, 
nazywając bowiem ten czas przez £ mamy 

A-A a 


= - abozy EE... S 


h h (a) 


gdzie a=4'—A, h oznacza przybyt wznoszenia się pro- 
stego xiężyca w przeciągu jedney godziny gwiazdowey. 
Szukaymy teraz faki jest łuk AX" przebieżony przez xię- 
życ biegiem złożonym z biegu dziennego i biegu własci- 
wego xiężyca, co właśnie będzie różnicą w długosci jeo- 
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grafiezney między Paryżem i Wilnem. Żeby xiężyc 
miał biegu własnego, tedy w godzinę gwiazdową po prze: 
ścia przez południk znachodziłby się o 15° od tego poh 
dnika odległy, dla biegu zaś własnego znachodzić się bę 
dzie o 15” -—h, stąd 

16:16 =h g 


gdzie g oznacza odległość południka na którym się xięż 
znachodzi w czasie £ po przeyściu przez południk wil 
ski, jest to więc różnica w długości jeograliczney mieyśc, 
l Ł L 
ZU M | 

e= (15° — A) q 
kładąc w tóm zrównaniu za £ wartość wyciągnioną ze zró= 
wnania wyższego, wypada różnica południków wyrażona 
przez formułę bardzo prostą. i 


c=(8%=h)- 02: « (a). 


W rachunku tym wyrazilismy przez h bieg xiężyca w prze- 
ciągu jedney godziny gwiazdowey , tablice zaś dają ten 
bieg na godziny czasu średniego. Wypada więc, albo 
mając stosunek czasu średniego do gwiazdowego wynaleśdź 
wartość na A ozyli bieg w czasie godziny gwiazdowćy, i 
naówczas zrównania wyżey wywiedzione służą do wyna- 
* Jezienia różnicy w długości jeograliczney; albo też moźna 
przyyść do zrównań dających tę różnicę wprost przez bieg 
godzinny xiężyca w czasie średnim. Jakoż nazywając przez 
dł bieg godzinny xiężyca wzięty z tablic, a przez 7' czas 
sredni potrzebny na zrobienie we wznoszeniu się prostóm 
ilości a, mieć będziemy podobnie jak wyżey 

wn, at 

T=-r: 


Nadto bieg wirowy ziemi w godzinie średniey jest 15° 4-7, 
gdzie n==2.277,0, bieg więc względny xiężyca w godzinie 
średniey wyrazi się przez 


139 a — M. 
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Stąd podobnie jak wyżey mieć będziemy różnicę pofu- 
dników wyrażoną przez następujące zrównanie 


mar 


Jożeli rachunek wykonywa się nie z tablic ale ze zwyczay” 
nych kalendarzów Astronomicznych (connoissance des tems) 
gdzie położenie xiężyca dane jest na czas prawdziwego 
południa i prawdziwćy północy, naówczas bieg xiężyca we 
wznoszeniu się prostém w godzinach prawdziwych wyra- 
Żać należy. Dla objaśnienia tego rachunku weźmy za przy- 
kład rachunek różnicy w długości Królewca i Gettyngi, wy= 
nalezioney przez Bessela z obserwacyy w tych mieyscach 
rubionych. 
Przechód przez południk gwiazd i więżyca. 
w Królewcu w Getyndze. 
Ea Lwa '.....« 100.2. 29g',79.0 ......2 107, 9. 10,11 
7 —B. wielkosci „dv. 6. 6,37. ...d.zędbac 5. 46,56 


8, — m— .,... 17.36,79.1404214041417. 17,11 
way Mzegi) «2.2 10. 459...00000. 0000 4,57 


Stad sią wyciągnie różnica w odległości xiężyca od gwiazd 
ebserwowanóy w obu obserwatoryach. 


Królewiec Getynga różnica 
--7.5%,53. «200. 4> 8,0440. 1.4... 79,93 
<<). 57,95 ......-]-5, 18,01........ B008 
— 7, Ż2547 44, ©. 12,54. 1,...0.. 79,93 


Różnica śred. = 79,973 


To jednak nie jest różnicą dokładną we wznoszeniu się pro- 
stóm w czasie przeyścia środka xiężyca przez południki, 
gdyż czas przesuwania się tarczy xiężyca przez południk 
odmienia sią w czasie przeyścia od południka królewiec- 
kiego do gettynyskżego, i w tóm ostatnióm micyscu krót- 
szym jest o 0',055 jak to w Efemerydach Berlińskich wi- 
dzieć można. Stąd ża prawdziwą różnicę wznoszeń pro- 
slych xiężyca wziąść wypada 79,94. Oznaczmy przez ¿iť 
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czas gwiazdowy przeyścia środka xiężyca przez połud 
królewiecki i gettyngski, przez m i m odległość tych p 
łudników od Paryża. Nadto wyraźmy przez ÆR.© wzn 
szenie się proste słońca w czasie przeyścia jego przez p 
łudnik paryzki, a przez 30 odmianę we wznoszeniu si 
prostóm w czasie, w przeciągu dnia prawdziwego zrobioną 
Mieć będziemy czas prawdziwy rachowany w Paryż 
w czasie przeyścia środka xiężyca przez południk króle 
wiceki wyrażony przez 
èO (£t—m) 
245 80 
(t—m) èO 
24" +00 3 
24 


Czyli czas pr. w Paryżu =en ao Aee 


t—m— AR. — 


gdyż 
24 -+30:00 =ł— m: 


Podobnie czas prawdziwy w Paryżu w czasie obserwacy 
w Gettyndze wyrazi się przez 


24 


pie Mo 


(ť —m') 
Różnica wynalezionych tu czasów będzie to różnica praw 
dziwego czasu rachowanego w Paryżu w czasie obserwa 
cyy w Królewcu i Gettyndze, i wyrazi się przez 


t—t+-m—m 
( e ris 30" 
Wyrachnymy teraz z Bidera Paryzkich na czas środ- 
kujący między dwiema obserwacyami dwónastogodzinny 
bieg xiężyca we wznoszenin się prostém, i nazwiymy go 


24 


przez 8 bieg w czasie (/—ż--m—m — wyraz 
I J, 5 ( -f= 0) FiO y 
się przez 

24 3) 


24-|- 00 "45200 


(t —1-- m—m/) 


Jest to różnica wznoszenia się prostego xiężyca rachowa=. 
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nego na Czas dwóch obserwacyy w Królewcu i Gettyndze. 
Lecz Że ta różnica jest jak wiemy 

15"(79,94)= 15 (4 —2), więc 
" ' r 24 39 
15 (E — t) = (t4 4 m— m). 99. 
( C= IF io 45200" 
Stąd 


t=nm=| S= (2) serege (a). 


To jest zrównanie podług którego Bessel rachował różni- 
cę w długości Królewca i Gettyngi. W przykładzie tu 
przytoczonym 


Cz. gw. w Król. t=10*. g.55,0. w Gett. £ = 107. 10.57". 


RóżwEkfowiników , 1.12: SZA eo eied 30.20; 
GHZ YEL.....1.% GA OE sd ob dRAGZAAA g. 40. 28. 
Wselwd. odl. © od Y 21. 58. 44..-.-..+1.11-- 2a. (58: 85. 
UŻGSTmaw wParyżu” 6 559. 40”,...1.4.,.-..3 7E.59 BIE 


m. ; 28 e, - ZEE waG. 
Czas środkujący między obserwacyami 79.17.2295. Wy- 
ciągniona na ten czas dwónastogodzinna odmiana wznosze- 
nia się prostego xiężyca jest 


85 =5'.5%. g.92 1g069',52 
o = 5.44,6 


e M o cis 

2648005 - «5. 5,81 198 

GORETAN) „ m£51..0,. 5,70181 
lk=1,51452 


1.(k—1)= 1,50105 
l.(€—1)=/(79',94) = 1,90276 
l(n—m')=5,057 
+ m—m=ę=42.15,88. 
Gdybyśmy chcieli rozwiązać zadanie podług zrównania 
pierwiey otrzymanego to jest 
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= AT + M JT} 


które co do kształtu rzeczywiście nie różni się od zrów 
nia (a), naówczas za JI wzięlibyśmy odmianę wzuosz 
się prostego xiężyca w przeciązu jedney zodziny śrędmi 
W dniu obserwacyi dwanaście godzin średnich zamyk 
w sobie 12-46" prawdziwych, więc jeźcli wezmiemy tę 
jak wyżey dwunastogodzinny bieg xięźvca we wznesą 
niu się prostóm równy 1530902 tə dy blog ten w dwu 
stu godzinach średnich będzie 19872 , gdyż w przeci 
6' xiężyc robi we wznoszeniu sią prdstóm 87. Dil 


19-27 ES: 
T: RA zs 1656 
12 
;9.2/,277,8 — 1556" 
=z g i h 
ę 19:941 1606 


(=42'. 13,88. 


wypadek zupełnie tenże sam jakiśmy przez zrównanie (« 
otrzymali, 

Sposób tu wyłożony ma wiclkio nad innemi korzyści 
bo naprzód, niezależny jest od znajomości Jokładnćy ezasi 
bezwzględnego obserwacyi, idzie bowiem tylko o różnie 
przeyścia przez południk xiężyca i gwiazdy; powtóre pa 
rallaxa xiężyca tu nie wchodzi, stąd niepotrzebna pam josi 
wiadomość figury ziemi; potrzeci e sposób ten jest jeszczą 
niezależny od tablic ziężyca, bo nię potrze bujemy boza 
względnego mieysca ty gwiazdy, Nakoniec rodzny ob- 
serwacyy jest dokładny, a ich rachungk prosty i łatwy, 
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Przeyście planet niższych przez tarczę słońca. 


„GXII. Peryody w których przypadają przeyścia FI enusa 


przez tarczę słońca. 


Przeyścia Merkurynsza i Wenusa przez larczę słońca 
są fenomena zupełnie tego samego rodzaju co zaćmienia 
słońca przez xiężyc, ale z przyczyny, że średnice pozorne 
Wenusa i Merkuryusza są bardzo małe, aich obroty około 
słońca daleko dłuższe od obrotu xiężyca około ziemi, za- 
ćmienia słońca przez te planety rzadziey się nierównie 
trafiać muszą niżeli zaćmienia słońca przez xiężyc. Obrot 
VVenusa gwiazdowy wynosi dni 224,7, obrot zaś synody- 
czny blisko 584 dni; w przeciągu więc roku i 219 dni 
Wenus powraca do złączenia niższego, ale jeżeli w czasie 
złączenia poprzedzającego był w węźle, tedy w następują- 
cóm złączeniu już w nim bydź nie może, gdyż w tym prze- 
ciągu czasu ziemia zrobiła obrot cały więcey 216°, po 
każdym więc obrocie synodycznym WVenusa długość tego 
planety i długość ziemi powiększają się o 216%. Po pię- 
cin obrotach synodycznych długości te powiększają się 
o 0.2169—=1080?9==5.560?, czyli o trzy obwody , a zatóm 
Ziemia i Wenus po pięciu obrotach synosysznych powra- 
cając do złączenia powracają prawie do tego samego pun- 
ktu nieba, a zatćm i do tego samego prawie położenia 
względem węzła, gdyź położenie węzła Wenusa w prze- 
ciągu pięcin obrotów synodycznych nie wiele się bardzo 
odmieni; odmiana bowiem wiekowa położenia tych węzłów 
wynosi tylko 1879,86. Nadto ponieważ pięć obrotów sy- 
nodycznych Wenusa wynosi lat ośm, wypada więc, że 
złączenie WWenusagw lat ośm przypada prawie na tenże 
sam dzień roku. Jeśli więc którego roku WVenus w cza- 
sie złączenia znaydował się w węzle, a zatím przechodził 
przez tarczę słońca, w lat osm podobnego fenomenu spo- 
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dziewać się należy. Fenomena te jednak nie przypad 
zawsze co lat osm, gdyż powrót do węzła irazem do zł 
czenia nie wykonuywa się dokładnie w tymże samym prz 
ciągu czasu, rachunek bowiem wyżey położony jest ty 
rachnnkiem przybliżonym do prawdy. Owszem jeżeli dw 
następne przeyścia trafiły się w lat osm, trzecie pewm 
w lat ośm nie przypadnie, gdyż szerokość VWenusa o 
mieuna jest w następnych co lat ośm złączeniach, i odmiazc 
na ta w przeciągu lat ośmiu może wynosić 20 lub 24 mi 
nut, a zatem w przeciągu lat 26 odmiana ta naymnicy 49” 
wyniesie, co znacznie średnicę pozorną słońca przew 
sza. Oprócz peryodu lat ośmiu są inne z ktoremi przey= 
ścia Wenusa powracać zwykły. Peryody le są 109, 119, 
albo 121 lat, to jest 115.1 115 ==5. Wszakże powroty fes 
nomenu z upłynieniem peryodów nie są doskonale pewne 
i rachunek ścisłeyszy powinien bydź użytym dla przeko- 
nania się azali rzeczywiście fenomen przypadnie. Przey-= 
ścią WWennsa trafiają się zawsze w grudniu tylko lub 
w ezerwcn n. s., tojest wtenczas kiedy słońce ma 75 lub. 
255 stopni w dłngości, gdyż takie właśnie w tym wiek 
są długości węzłów WWennsa. VW czasie tego fenomenu 
Wenus pokazuje się na słońcu w postaci matey okrągłey 
plamy którey średnica blisko jednę minntę wynosi. Pla- 
ma ta posuwając się od wschodu na zachod po tarczy 
słońca opisuje większą Inb mnieyszą cięciwę a stąd dłu- 
żey lub krócey bawi na tarczy słońca, podłng tego jaka 
jest szerokość Wennsa w czasie tego fenomenu. Naydłuż- 
sze trwanie przeyścia wypadające wtenczas kiedy plane- 
ta przechodzi przez środek słońca, wynosi siedm godzin i 
52 albo 54 minuty, podług tego jak się ten fenomen trafia 
zimą lub latem. 


CXIV. Jak się rachuje przeyście JFenusa przez tarczę słońca. 
Odmiana fenomenu na różne mieysca wynikająca z parallazy 
słońca i IF enusa. 


Sposoby rachowania przeyścia Vienusa przez tarczę 
słońca są zupełnie teź same jakich używaliśmy do racho- 
wania zaćmień słonecznych; to jest należy szukać odległo- 
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ci środków słońca i WVenusa, która w czasie zetknięcia 
się tych dwóch gwiazd równa jest summie ich promieni; 
szukać więc wypada tych odległości na kilka momentów 
plizkich fenomenu, albo można wyciągnąć zrównanie mię- 
dzy tą odległością a czasem oddzielającym moment złącze- 
nia od momentu, kiedy odległość środków jest dancy wiel- 
kości. I tak daymy, że SO (fig. 95) wyraża ekliptykę, 
AIV drogę względną Wenusa, punkt 4 jest micyscem 
planety w czasie złączenia. Udległość środków S47 na 
jakikolw jek moment może się wynaleśdz z troykąta SF) AZ 
przez funkcyą ezasu jakiego Wenns potrzebuje do przyy- 
ścia do złączenia. Jakoż wyraźmy przez r dodatne czas 
upłyniony po złączeniu, przez r odjemne rozumieć będzie- 
my czas jakiego potrzebuje Wenus do przyyścia do złą- 
czenia z mieysca w klórem jest uważany. Niech me ozna- 
cza bieg godzinny WWenusa w długości srodoziemnéy, a 72 
bieg godzinny w szerokości środoziemney, gdzie z jest do- 
datne lub odjemne, podług tego jak Wenus zbliża się lub 
oddala się od bieguna północnego ekliptyki. MIF jest to 
szerokość planety w czasie złączenia powiększona ilością 
zr, lo jest przybytem w szerokości w przeciągu czasu 7; 
SA wyraża ilość w tymże samym czasie biegu względne- 
go na ekliptyce która się wyrazi przez (m--m)e, ozna- 
czając przez me bieg godzinny w długości słońca, który 
jest w stronę przeciwną bicgowi środoziemnemu VW enusa, 
jako biegowi w tém położeniu wstecznemu. 


STV*=SM*-+- MI’ 
=(m-Hm')r' +- (A+ mej = K 


gdzie a oznacza szerokość środoziemną Wenusa w czasie 
złączenia; znak ilości a jest dodatny jeżeli szerokość jest 
północna i przeciwnie. Z tego zrównania sposobem wy- 
łożonym pod liczbą 95 łatwo się otrzymuje wyrażenie na r 


R; ays N= wst NYK*—2' dost NW 
z + i 72 


ART Kaja 


T 


Wyrażenie zupełnie podobne jakieśmy w rachunku zaćmień 


xl 


t c 


życa otrzymali, z tą jedną różnicą, że wartość na 
wyraża się tu przez 
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n 
śp be an 
Kładąc znak — w mianowniku dla oznaczenia bi 
wstecznego, bośmy postępujący wyrazili przez znak doda: 
tny. Wszakże można wziąść znak dodatny przy (7m2 m; 
gdyż położenie drogi wzgłędney Wenusa względem ekli. 
ptyki przez znak sty ZY oznaczone, łatwo się jeszeze moż 
oznaczyć z szerokości WWenusa w czasie nowiu, i z kie 
runku biegu w szerokości. 
Zrównanie (3) daje nam związek między odległością 
środków XK, a czasem oddzielającym moment kiedy odle- 
głość dana ma mieysce, od czasu złączenia. Wyrażając 
więc czas złączenia przez 7, otrzymamy czas w którym 
odległość środków jest Žądana, wyrażony przez F==r po= 
dług znaku jaki z rozwiązania formuły (ż) na r wypadnie. 
Podstawując w zrównaniu () za Æ summę promieni słoń- 


ca i Wenusa, otrzymamy dwie wartości na s, co nam da 


czas początkn i końca fenomenu. Połowa pana dodana 
do czasu początku lub odciągniona od czasu końca, ozna- 
czy czas środka zaćmienia. Mając ten czas wiadomy, zna- 
my tém samćm jak daleko fenomen ten przypada przed 
złączenien lub po złączeniu, znamy przeto czas r odpo- 
wiadający środkowi zaćmienia; kładąc więc tę wartość na 
r w zrównanin (8) możemy z niego wyciągnąć na ten mo- 
ment K, to jest naymnieyszą odległość środków słońca i 
planety. Wreszcie wiemy skąd inąd, że się ta odległość 
wyraża przez adost/Y, coteż i ze zrównania (è) wypada, 
wartość bowiem na r pojedyńczą bydź musi, a stąd 


VK —-a dost N =0 
co daje 
K—=adost N. 


Tym sposobem rachunek zrobiony słnżyć będzie na środek 
ziemi, lecz Że parallaxa słonca i VW euusa jest bardzo mała, 
postać tego fenomenu, oraz czas jego początku i konca, będą 
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też same dla wszystkich mievsc gdzie tylko słońce widzia- 
uóm będzie. Chcąc zaś z większą dokładnością wyracho- 
wać fenomen przeyscią VYenusa na pewne jakie mieysce, po- 
stąpilibysmy sposobem tym samym co iw zaćmieęniach słoń- 
ca, szukając zp. długości i szerokości pozorney VV 
i słońca, a stąd odległości pozornćy środków z któr 
początku lub końca fenomenu znajomym wyci 
sobem. ` 


enusa 
ćy czas 
aga się spo- 


Obserwacya przeyścia Wenusa przez tarczę słońca, ro- 
biona w różnych odległych od siebie mieyscach, jest je- 
doym z naylepszych sposobów otrzymania dokładnie pa- 
rallaxy słońca, a stąd wynalezienia odległości tėy gwiazdy 
od ziemi, służącey jakeśmy widzieli za miarę porównania 
odłegłości od słońca wszystkich ciał niebieskich około téy 
gwiazdy bieg swóy odbywających. Widzieliśmy, że dla 
znalezienia parallaxy Marsa albo xiężyca, formowaliśmy 
troykąt, którego podstawą jest cięciwa kuli zielskiey, a 
wierzchołkiem planeta którego parallaxy szukamy. Podo- 
bnego sposobu mogłihysśmy użyć na słońce i na inne pla- 
nety, ałe wypadki takowego postępowania tym 'się bar- 
dziey oddalają od prawdy, im szukana parallaxa jest mniey- 
szą; w mierzeniu bowiem kątów wchodzących do tego ra~ 
chunku błąd dwóch lub trzech sekund pypełniony, o tęż 
samę ilość błędną uczynić może parallaxę, co w szukaniu 
parallaxy xiężyca która blisko jeden stopień wynosi, jest 
rzeczą małą, ale w parallaxie słońca która nie wynosi dzie- 
więciu sekund, błąd trzech sekund uezyniłby tę paralla- 
xę, a stąd i odległość słońca od ziemi nie pewną o jednę 
trzecią część rzeczywistćy jćy wartości. Zamiast więc 
mierzenia tych kątów wypadało szukać fenomenów, któ- 
rchy zależąc od parallaxy słońca z większą dokładnością 
mierzone bydź mogły, i z którychby tę parallaxę przez 
rachunek otrzymać można było. Takim fenomenem jest 
właśnie czas przeyścią VVenusa przez tarczę słońca obser- 
wowany na różnych mieyscach. Jakoż wyobraźżmy sobic 
ziemię w punkcie Z (lig. 94) słońce w punkcie S, plane- 
tę w punkcie 77. Z przyczyny acz nie wielkiey paralla- 
xy słonca i V\enusa mieszkańcy ziemi widzą planetę w róż 
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znych od środka słońca odległościach, i tak: ze środka zi 
nii cięciwa słońca po którey idzie planeta jest ZF6G, 
ciwa ta dla mieszkańca będącego w punkcie M leży by 
żey środka, przeciwnie dla mieszkańca O cięciwa ta j 
krótszą, gdyż bardziey od środka słońca jest oddalona. G 
więc użyty na opisanie tych cięciw jest różny, i skute 
ten jak widzimy pochodzi jedynie z parallaxy WWenusa 
słońca. Nadto różnica ta może bydź bardzo znaczną, gd 
jedna sekunda parallaxy względney TVenusa i słońca uczy- 
nić może o kilkadziesiąt sekund trwanie fenomenu dłuż 
szćm lub krótszóm dla jakiego mieszkańca jak dla środka 
ziemi. Skutek ten można podwoić porównywając Z sobą 
obserwacye robione na obu półkulach w mieyscach leżą 
cych z różnych stron równoleżnika, na którym się słońce 
znachodzi, jesli bowiem cięciwa którą opisuje Wenus na 
tarczy słońca, zbliży się przez parallaxę do środka słońca, 
i przez to stanie się dłuższą dla mieszkańców leżących ze. 
strony północney równoleźnika słonecznego, tedy miesz- 
kańey leżący ze strony południowey widzieć będą tę cię- 
ciwę posunioną w stronę przeciwną, a zatćm oddaloną od 
środka słońca. Błędy więc kilku sekund popełnione w ob- 
serwacyi czasu początku lub końca fenomenu na dziesiąte 
tylko częsci sekundy w parallaxie względney słońca i We- 
nusa wpływ mieć mogą; i to jest właśnie co fenomen przey- 
ścia VVenusa przez tarczę słońca robi fenomenem ważnym 
w dochodzeniu parallaxy słońca, z któréy potėm paralla- 
xy wszystkich planet łatwo się wyciągają, gdyż stosunck 
odległości słońca i planet od ziemi jest nam znajomy z ta- 
blic, które jak wiemy mogą hydź ułożone, chociaż bezwzęlę- 
dna od słońca odległość ziemi i planet innych nie jest zna- 
joma. Wyłożyć nam teraz wypada rachunek podług któ- 
rego z obserwacyi przeyścia Wenusa przez słońce, paral- 
laxę względną tyc: gwiazd a stąd potćm parallaxę każdćy 
z nich właściwą wyprowadzić można. 
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CXV. Wyciąga się zrównanie dające różnicę parallax poziomych 
slońca i JF enusa wyrażoną przez różnice w trwaniu przey- 
£ a 
LO 7 za A 
ścia Fenusa przez tarczę słońca obserwowanem na róźnych 
Źmycji 


mnieyscach. » 
dż» 


(Vyrażary przez T" czas złączenia prawdziwego, a przez 
T'— T czas dotknięcia brzegów słońca i Weunsa, rachowa- 
ny na pewnym połudmku znanym, zp. na południkn pa- 
ryzkim. (zas ten z przyczyny parallaxy różny jest dla rów 
inych punktów powićrzchni ziemi. W yvażmy przez (T42) 
czas upłyniony między złączeniem prawdziwóm a dotknie- 
ciem w Wilnie, rachując zawsze ten czas podług poładni- 
ka paryzkiego. (zas więc dotknięcia brzegów w Wilnie 
rachowany na zegarze paryzkim będzie 


T'—(T+-0). 
Nazwiymy jeszcze na czas 2"— T 


Długość środoziemną Wenusa przez / 
jego szevokoség . 4. « « Toresen- A 
Parallage poong . .. 062. . a 2 7 
Bieg godzinny w długości środoziem. . z 
Bies godz. I SZEGOKOŚCI „= odg o co Tt 
Długość słońca środoziemną . ..... Z 


iP arallasę pozioma tOn . . « a o e a 7 
bieg godzinny w długości . . ex . s m. 


Znając paralłaxę poziomą ciała niebieskiego mieć możemy 
parallaxę w długości i szerokości. W naszym rachnnku 
naywygodnieysze zrownania są te, w których parallaxa po- 
zioma jest spólnym mnożnikiem, zrównania te łatwo się 
bardzo otrzymują ze zrownań na parallaxę wznoszenia się, 
prostego i zboczenia, któreśmy w $ 58 otrzymali, a które są 


= st 7? 
da PRZ „3 da. (h) 


dA =» (wst a wst Zf— dosta dost Z7dost P)...... (k). 


Jakoż dosyć jest w troykątach ZPGi ZP Œ (fig. e) z któ- 
rych powyższe wyciągnęliśimy zrównania, nważać zamiast 
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bieguna świata P, biegun ekliptyki, naówczas kąt 4 
czyli P wyrażać będzie różnicę między długością zeni 
którą nazwiymy przez /, a długością gwiazdy którą W 
raużmy przez d, Związki między bokami i kątami troyk; 
tów ZPG i ZPŒ będą zachodzić też same jakie 
przyprowadziły do zrównań (%) i (4); zamiast więc pr 
chodzenia przez te związki dla otrzymania parallaxy w sze 
rokości, dosyć jest wprowadzić w zrównania (A) i (4) od 
miany, jakie w ilościach zachodzą z téy przyczyny, Że z 
miast bieguna równika uważamy biegun ekliptyki: oczy 
wista bowiem rzecz, Że co się tycze kształtu zrównań, t 
zupełnie tenże sam zostanie. Nazywając więc przez s 
szerokość zenit czyli odległość jego od ekliptyki, a przez 
a szerokość gwiazdy, i wprowadzając te ilości na mieyscu 
odpowiadających im w zrównaniach (4) i (4), łatwo otrzy 
mamy żądane zrównania na parallaxę w długości i sze 
rokości. 


» dost s wst (7,—/ 
dosta 


diz — = Tag 


da =(a' —a)=7 fdosta wst s —wsta dosts dost (L— Dh... (4). 


Otrzymaliśmy więc wzory gdzie parallava długości i sze- 
rokości wyraża się przez parallaxę poziomą, rozmnożoną 
przez funkcyą długości i szerokości prawdziwey, które to 
ilości na czas przeyścia VVenusa przez tarczę słońca są 
teź same dla słońca i dla planety, dla tego mnożniki pa 
rallaxy poziomóy w szukaniu parallaxy w długości i sze- 
rokości, będą też same dla słońca i dla planety; oznacza- 
jąc te PRETO pagi ib wyrazimy parallaxę słońca 
w długości przez »'a, w szerokości przez ab; parallaxa 
zas Wenusa w długości i w szerokości wyrazi się przez 
ma i zb. Długość więc pozorna WVenusa na czas 7--f 
bozie ...$ 2h ene . l4- mt — ra 
Szerokość pozorna powa „+ A+ nt —ab 
Długość pozorna słońca .. ... [++mt—wa 
Szerokość pozorna słońca. : . . 09 — z%. 


Uważając odległość pozorną srodków S/P jako przeciw 
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prostokątną w troykącie SZ” JM (fig. y5), gdzie MIF wy- 
raża różnicę w szerokości pozornéy słońca i Wenusa, a 
SM różnicę w długości tychże gwiazd, mieć będziemy 


SIF’ =E= ((14 mt —ra) — (I 4 mie— x'ojy: 
+ (+ nt — sb 4 «by 


K jest odległością środków Wenusa i słońca, równą w cza- 
sie dotknięcia, summie promieni tych gwiazd 


k'=(1—0)t(n—m)— (6—»)a]'4- (Ant —b (e —w = 
=|((/— 1)+t(m—m)— paj+- A+nebpy....... „MB 


gdzie p oznacza parallaxę względną r— r. 

Z tego zrównania można wyciągnąć z, a stąd mieć T4 ż, 
to jest czas dotknięcia dla pewnego mieysca brzegów słoń- 
cà i Wenusa rachowany w Paryżu. Jesli długość tego 
mieysca jest znana, łatwo jest mieć czas tego fenomenu 
rachowany w micyscu gdzie ma bydź obserwowany. Jakoż 
wyrażając dłngosć Wilna rachowaną ku wschodowi od 
Paryża przez D, czas dotknięcia w tem mieyscu wyrazi 
się przez 


TD Et), 


Dla wyciągnienia wartości na £, ze zrównania (v) dosyć 
jest rozwiązać je przez przybliżenie; to jest ponieważ pa- 
rallaxa Wenusa i słońca jest bardzo mała, równie jak i 
czas ź, którego wielkość jedynie od wielkosci parallaxy za- 
wisła, a zatem tegoź samego jest porządku co do wielko- 
ści; możemy więc w rozwinieniu wyrazów zrównania opu- 
ścić mnogości i potęgi drugie wymienionych ilości ina- 
łych, tym sposobem zrównanie (y) zamieni się na następujące 


K:=(1—0) 4-2 4—I)(m—m)t — 2 (1—1) pa 
—2t (mr) pa +7 + 24 ni — 2abp. 


- 
Jest to wyrażenie na odległość pozorną środków słońca i 
Wenusa na pewne mieysce, która w czasie dotknięcia jak 
wiemy równa jest summie promieni słońca i planety, Lecz 
47 
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że ilości Z /,ia są wyciągnione na moment dotknię 
dla środka ziemi, stąd 
K=(1—0)--»* 
podstawując tę wartość za K’ w zrównaniu poprzedzaj 
cóm otrzymujemy 
0=tf(1—T)(m —m)-+ an) --(1—)pa— apb 


—I— Typa + apb n 


ATE PM(im=m)-an 


Nazywając przez £ czas pierwszego dotknięcia w Wilnie 
wyrażenie na ten czas będzie 


=7T'+D—(T--t) 
(1—T)pa--apb 


a + rolek ((— l) (m —m) Az 
czyniąc 
((—ľ)a+ab  _ 
(1—P) (m — m) -+ mo 
wypada 


(= T'- D— T— Ap. 


Zrównanie to zawióra związek między czasem obserwacyi, 
długością mieysca i parallaxą względną p, gdyby więc ta- 
blice słońca i WVenusa i ich średnice pozorne były do- 
skonale znane i długość mieysca znajoma, moglibyśmy z je- 
dney obserwacyi dotknięcia brzegów słońca i Wenusa wy- 
nalesdź parallaxę względną p. Ale w sznkaniu tak małey 
ilości błędy tablic jakkolwiek małe stają się wielkiemi, 
tak że w ogólności zrównanie to zawiera związek między 
błędami tablic w szerokości, i w różnicy długości słońca 
i planety, między parallaxą względną p, błędami wielko- 
ści pozornych słońca i VVenusa, i błędem długości jeogra- 
ficzney mieysca na które obserwacya robioną była. Co się 
tycze długości mieysca możemy się ad dokładney jey zna= 
jomości uczynić niezaleźnemi, obserwując czas ostatniego 
dotknięcia brzegów słońca i WWenusa. WWyraźmy ten czas 
przez © 
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(=TDH(T,+0)=T4-D+ Tp IE 7 


Nazywając mnożnika ilości p przez £ otrzymamy 

p emir j X ' 

=1T+-D+ T,--.4'p 
Czas Wwwania fenomenu wyrazi się przez 

am. 271 7 a) 

6 —6=7. -- F+-(-4---4')p. 
Daymy teraz że w drugićm mieyscu podobnież obserwo- 
wano i rachowano trwanie fenomenu; i że czas ten wyra- 
ża się przez 


T—r= T+ T+(B-+Bp 


Wzięliśmy w tém zrównania 7, i T to samo co w zró- 
wnaniu piórwszóm, gly 7, oznacza przeciąs czasu mię- 
dzy zlączeniem a końcem zaćmienia, 7' wyraża przeciąg 
czasu między złączeniem a początkiem zaćmienia, uważa- 
Żając te fenomena dla środka ziemi. Przeciągi więc te 
czasów czyli ilości 7, 1 T wobu zrównaniach będą teź 
same. liorąc różnicę trwania fenomenu w dwóch miey- 
scach obserwowanego wypada 


(—9—7—)=(4--4)—(B+D']p 


= jw) eeren. (Q) 
P= AF4) B+B) 


Otrzymujemy więc różnicę parallax poziomych słońca i 
WWenusa wyrażoną przez ułamek w którym licznik otrzy- 
muje się z obserwacyi, a mianownik z rachunku. asta- 
nówmy się teraz nad ilościami wehodzącemi do mianow- 
nika i staraymy się poznać, azali rachunek tych ilości mo- 
że bydź dokładnie zrobionym. Każda zilości „4, „4, b, B' 
jest jak wiemy togo kształtu 


A (1—l) a4 ab 
i e; (m—m)-Fan a 


VV otrzymywaniu z tego wyrażenia wartości na Æ wcho- 
dzi błąd tablic w długości i szerokości, który wyraźmy 
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przez a, błąd podobny wchodzi także w wyrażenie na 
należącćm do drugiego dotknięcia, który może bydź niee 
różnym od piórwszego, a przeto wyraźmy go przez e. Iloś 
więc (dA) może z tego względn bydź błędną o iloś 
(4—ax). Lecz ponieważ do wyrażenia na B wchodzą te 
same prawie ilości rachowane z tablic jakie wchodzą n 
wyrażenie 24, gdyż te ilości są rachowane także na p 
czątek zaćmienia, który wprawdzie różny jest nieco w dru= 
gićm mieyscu, ale różnica tak mała czasu nie może wpły= 
nąć na odmianę błędów tablic, wypada więc, że błąd ilo- 
ści B jest tenże sam co ilości 24. Dla tćyże samćy przy- 
czyny błąd wyrażenia „4' jest jenże sam co HB. Błędy 
więc tablic w wyrażeniu (.4---.4)—(B—3B') zniszczą się 
i mianownik zostaje zupełnie od nich wolnym. Co się ty- 
cze dłngości mieysc w których obserwacye są robione, te 
jak widzimy, wyraźnie w zrównanie nie wchodzą; wcho- 
dzą jednak do wynalezienia wartości na współczynniki 
„4, A, B,B. Do wyrażeń bowiem na te ilości wchodzi 
długość i szerokość zenit, których znajomość jak wiemy 
(z § 105) od wznoszenia się prostego i zboczenia zenit za- 
wisły. Zboczenie zenit. jest to szerokość jeograficzna miey- 
sca, wznoszenie się zaś proste zenit jest to wznoszenie się 
proste słońca, powiększone albo zmnieyszone kątem go- 
dzinnym, licząc kąt godzinny od południkaźdo 180° w je- 
dnę i drugą stronę, to jest ku wschodowi i zachodowi. l 
Kąt godzinny daje obserwacya fenomenu, hyleby zegar do 
południka mieysea dobrze był mrządzony, czas bowiem 
ten zamieniony na czas prawdziwy, oznacza kąt godzinny 
słońca albo jego dopełnienie do 12%. Do znalezienia zaś 
wznoszenia się prostego słońca potrzeba użyć tablic, z któ- 
rych na moment obserwacyi ilość się ta wyciąga. Wy- 
pada więc jak widzimy potrzeba że znanego czasu feno- 
menn w mieyscn obserwacyi, wyciągnąć odpowiadający czas 
na południku, na który tablice są zrobione, a stąd patrze- 
ba znajomości położenia tego południka względem połu- 
dnika mieysca, czyli znajomości długości jeograficzney miey- 
sca. Lecz że dotknięcia brzegów stońca i VVenusa racho- 
wans na środek ziemi i na różne punkta powierzchni ziem- 
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skicy, różnią się bardzo mało co do czasu z przyczyny ma- 
łćy bardzo parallawy względnćy tych planet, możemy więc 
wznoszenie się proste słońca rachować na moment dotknię- 
cia rachowany na środek ziemi; bieg słońca w téy różni- 
cy co do czasu zrobi małą tylko liczbę sekund we wzno- 
szenin się prostém, która błędu w rachunku paralłaxy dłn- 
gości i szerokości nie zrobi. Jakoż błąd ten w ilościach 
l, 4 itd: jest tegoż samego stopnia wielkości co i pa- 
rallaxa szukana, ponieważ z nicy właśnie wypływa; mo- 


żemy więc uważać, Że mianownik wyrażenia na p błędny 


jest o ilość bardzo małą Æ, przenieśmy na drugą stronę 
ten mianownik a tym sposobem będzie mnożonym przez p, 
gdzie ilość Æ mnożona przez p, podług stopnia przybliże- 
nia z jakim rachunek robimy, opuszczoną hydź powinna. 
Widzimy więc, Że znajomość długości mieysc gdzie się 
obserwacye robią wcale nie jest potrzebną. Nadto dłu- 
gość ta jest zawsze mniey więcey znaną, a mała w niey 
niepewność weałe na dokładność wypadku nie wpływa. 
Znajomość przeto parallaxy względney zupełnie jak wi- 
dzimy zależy od dokładności obserwacyi, z tą uwagą, że 
błąd kilku sekund popełniony co do czasu trwania za- 
ćmienia, ną dziesiętne tylko części sekundy parallaxy wzglęż 
dney wpływ mieć może, 

Mając parallaxę względną czyli różnicę parallax słoń- 
ca i Wennsa, i oprócz tego stosunek tychże parallax ze 
stosunku odległości ziemi i Wenusa od słońca, mamy dwa 
zrównania z których obie nieznane, to jest parallaxę słoń- 
ca i parallaxę Wenusa, łatwo wyciągnąć można, 


CXVI. Zastosowanie zrównania dającego różnicę parallax słońca 
i Wenusa do obserwacyy przeyścia ¥Fenusa w roku 176g ro- 
bionych, skąd się wyciąga parallaza pozioma słońca na mo- 
ment obserwacyt, potem parullaca pozioma średnia, a z niey 
odległość średnia słońca od wszystkich planet. 


Halley wysłany na wyspę ś. Heleny dla robienia ka- 
talogu gwiazd na południowey półkuli nieba, obserwował 
tam przeyście Merkuryusza przez tarczę słońca, i piórw- 
szy wpadł na mysl, że z podobnych fenomenów, a szcze- 
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gólniey z obserw acyi przeyścia Wenusa, z wielką dol 
dnością parallaxę słońca oznaczyć można, wezwał przet 
Astronomów ażeby w przypadających tego rodzaju feng 
menach w r. 1761 i 176g użyli wszelkich starań i obra 
naydogodnieysze stanowiska do zastosowania podanego prze 
niego sposobu. Jakoż zaćmienia te a zwłaszcza zaćmieni 
1769 obserwowane w różnych i odległych od siebie pur 
ktach powierzchni ziemi, przez wysłanych z Anglii, Fr 
cyi, i innych krajów Astronomów, dały wypadek z wieł 
kićm do prawdy przybliżeniem. Z obserwacyy tych w 
pada 
(6 — À —(F— 7) = 1416" =23.36' 


(44)-(B4-B)=65,72962 


1416 3 wok 
= 7.1 BI 542 * e 
P 65,72902 kop () 


Na moment obserwacyi rachowana z tablice odległość zie 
mi od słońca wypadła 1,01515, odległość zaś VVennsa 0 
słońca 0,72619, odległość przeto VVenusa od ziemi —=0,288g65; 
co nam daje stosunek parallaxy słońca do parallaxy We- 
nusa. Mamy przeto dwa zrównania 


" 


p—=zr7 —y = 21 19428 


a 0,28896 


= 1,01919 


Stąd łatwo jest otrzymać szukaną parallaxę słońca, jakoś 


, w 
w=«"—p=— 
Fa P 


=P pe aa i 
1—8 0,72019 


——— A 


(*) Rachunek szczegołowy tego wypadku znaydzie czytelnik 
w Astronomii Biota k. 237 T, HI. 
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æ= 21",542 "p 


072 


x29895 
72019 


Jest to parallaxa słońca w odległości jego od ziemi rów- 
ney 1,01515. Parallaxa średnia, czyli odpowiadająca od- 
ległości średniey słońca od ziemi, którąśmy wzięli za je- 
dność, będzie większa, i wyrazi się przez 

t 


P—r' 1,01515=8,5721 X 1.01515=8',7017. 


Zmając już parallaxę słońca i WWenusa można w zrówna- 
niu (y), któreśmy tylko przez przybliżenie rozwiązali, za 
opuszczone wyrazy małe, w które wchodziła parallaxa 
względna i czas ż, położyć ich wartość, biorąc za p war- 
tość znalezioną i wypadającą z niey wartość na ź, a po- 
tém raz drugi przyyść do wartości nowych na £ i p, ró- 
Znice jednak obu wypadków będą bardzo małe. 
W wyrażeniu 
1416" 


è PT Gyzgóa 


š . e , . +1: a) so s r 
widzimy, że gdybyśmy się omylili o 65” w różnicy czasów 
trwania, parallaxa wzgledna o jednę tylko sekundę była- 
by błędną, ponieważ zaś dla otrzymania parallaxy słońca 
28805 3 A 

+— =— blizko, błąd 
72019 9 £ 


więc także w parallaxie słońca w tym stosunku jest mniey- 


mnożymy parallaxę względną przez 


szy, to jest że 65" błędu w różnicy trwania robi tylko S 
sekundy błędn w parallaxie słońca, czyli Že na zrobienie 
błędu jedney dziesiątey sekundy w parallaxie słońca błąd 
różnicy trwania przeyścia wynosić powinien przeszło 16”, 
przez tę uwagę czujemy ‘wielką korzyść w otrzymywania 
przez ten sposób parallaxy słońca. Dla tego Aslronomo- 
wie nie wątpili, że z obserwacyy robionych w różnych miey- 
scach w 176g dokładną ilość parallaxy nawet co do set- 
nych części sekundy wyciągnąć będą mogli. Wypadki je- 
dnak z różnych obserwacyy wyciągnione i porównane z s0- 
bą dawały różnice bardzo znaczne, jak to widzieć można 
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w tablicy wypadków umieszczoney w Astronomii Del 
bra (T. H. k. 505), gdzie parallaxa słońca wyciązniona z g 
serwacyy robina w Kalifornii i w fortecy Nięcia Ga 
na brzegu odlewiska Hudsona wypada 87,155 iły tym cz 
sem ohserwacye na tem osiatnićm mieyscu porównane z o 
serwacyami w Paryżu i Petersburgu, dają wypadek w 
noszący blizko g,259, wypadki jednak innych obserwacy 
daleko mniey od siebie różnią się. Niezgody te wynikły 
naprzód stąd, że obserwacye nie były wszędzie pewne, 
gdyż w większey liczbie stanowisk słońce w czasie obser 
wacyi było blisko bardzo poziomu, a stąd obwód jego tar 
czy ulegał trzęsieniu się (ondulation), które przeszkadzał 
ocenić z pewnością moment dotknięcia. Powtóre, obserwa= 
cya dolknięcia, jak się pokazuje, w przyjażnych nawet oko= 
licznościach nie jest pewną o kilka sekund czasu z przy= 
czyny powolnego biegu względnego Wenusa. Podług wy= 
padków z naylepszych obserwacyy parallaxa słonca z wiel- 
kićm bardzo podobieństwem do prawdy zajęta jest między 
8,7 a 87,5, biorąc więc wypadek średni 8,6 otrzymuje- 
my ilość parallaxy słońca którą można nważać za dosta- 
tecznie zbliżoną do prawdy, tak Że ją do wszystkich za- 
stosowań Astronomii bez znacznego błędu użyć można. Ze 
znaney parallaxy słońca łatwo jest mieć średnią odległość 
téy gwiazdy od ziemi wyrażoną przez promienie ziemskie, 
oznaczając bowiem promień ziemski przez Zł a odległość 
słońca od ziemi przez ę many 


r 7 =25909. R. 


Eyst87 

Kładąc za R wartość jego w milach lub innych miarach 
podłużnych otrzymać można odległość słońca od ziemi wy- 
rażoną w tychże MAMO. Popisu waź zaś mówiąc o plane- 
tach widzieliśmy, że odległość średnią każdego planety wy- 
razić można przez odległość słońca od ziemi, polegając na 
prawie Keplera: że kwadraty z czasów peryodycznyci: pla- 
net, tak się mają do siebie jak trzecie potęgi odległości 
śr ee od słońca tychże planet; to jest nazywając odle= 
yłość średnią planety od słońca przez a, jego obrot peryo- 
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dyczvy przez T, obrot zaś ziemi około słońca przez Z" 
mamy : 
5 præ 


a=? 7a 2 Kę = K. 23955. R. 


Kladąc w tém zrównaniu za Æ różne wartości odpowiada- 


jące różnym planetóm, otrzymujemy z niego odległości tych- 
że planet od słońca wyrażone w promieniach ziemskich. 


CXVII. Oznaczenie mieysc na powierzchni ziemi gdzie przeyście 
JFenusa przez tarczę stońca może bydź obserwowane, i gdzie 
te obserwacye nayhorzystniey do oznaczenia parallaay słońca 
slużyć mogą. 


Sposób tu wyłożony otrzymania parallaxy słońca z przey- 
ścia Wenusa przez tarczę słońca zasadza się, jak łatwo 
jest widzieć, na ohserwacyi tego fenomenu w odległych 
od siebie micyscach, żeby skutek parallaxy otrzymać jak 
naywiększy; bo wtenczas i mianownik w wyrażeniu na pa- 
rallaxę względną będzie także naywiększy, a stąd błąd 
obserwacyi naymniey, ile tylko można, na wypadek wpły- 
wu mieć będzie; ważną tedy jest rzeczą wybrać stosowne 
do tego celu na kuli ziemskiey stanowiska. Do wynalezie- 
nia mieysc, które będą widzieć początek lub koniec zaćmie- 
nia, możnaby użyć tych samych sposobów, jakieśmy na za- 
ćmienie słońca podali, lecz że ten rachunek byłby długim, 
można go zastąpić przez sposób bardzo prosty, przez który 
łatwo jest oznaczyć mieysca, które fenomen całkowity wi- 
dzieć będą, i wybrać z nich te, gdzie ten fenomen z nay- 
większą obserwować można korzyścią. Mając z tablic wy-, 
rachowany czas początku i końca fenomenu, ustawmy kulę 
sztuczną tak, żeby jćy punkt naywyźszy był mieyscem, gdzie 
w czasie początku fenomenu słońce jest n zenit, zrobimy 
to tym samym sposobem jakeśmy robili w zaćmieniach xię- 
Życa. W tém położeniu kuli, mieysca będące nad jóy po- 
ziomem będą widzieć początek zaćmienia; podobnym spo- 
sobem znaydziemy mieysca, które widzieć będą koniec fe- 
nomenu, a stąd łatwo jest oznaczyć te dla których począ- 
tek i koniec widzianym będzie. Į tak: w czasie przeyścia 

48 


378 POCZĄTKI ASTRONOMII 
WVennsa przez tarczę słońca w r. 1709 59 czerwca, zhe 
czenie północne słońca było 2293, mieszkańcy więe będą 
cy pod równoleżnikiem, którego szerokość jest 2204, maj 
słońce n zenit w czasie przeyścia tćy gwiazdy przez iel 
południk; uslawiny więc kulę sztuczną ziemską tak, żeby 
biegun północny był podniesiony o 22°} nad pozióm, w tér 
położeniu wsżystkie punkta równoleżnika na którym si 
słońce znachodzi, hędą przechodzić przez punkt wierzchoł= 
kowy kuli. Podług rachunku, dotknięcie piórwsze tarcz 
słońca i Wenusa powinno się zdarzyć 077.51 czasn prawa 
dziwego rachowanego w Paryżu, wyyście zaś czjli dotknię= 
cie ostatnie o 157.46; mieysce więc którego szerokość pół= 
nocna jest 220, i które względem Paryża leży na wschód 
o 7*.51 czyli 1209, widzieć będzie dotknięcie w czasie przey= 
ścia słońca przez zenit. Śtąd położenie tego micysca jest 
zupełnie oznaczone, mamy bowiem jego szerokość i dłu- 
gość: w tém właśnie położeniu znayduje się przylądek s. 
Łukasza w Kalifornii, podprowadzny więc go pod połu- 
dnik, a wszystkie mieysca znaydnjące się nad poziomem, 
widzieć będą dotknięcie pićrwsze tarcz słońca i VVenasa. 
Podobnym sposobem podwodząc pod południk wmieysce łe- 
Żące na zachód od Paryża o 159.46 czyli © 206°, którego 
szerokość północna jest 227; otrzymany położenie kunli szlu= 
czney takie, że półkula wierzchnia oznaczać będzie wszy- 
stkie mieysca, gdzie koniec zaćmienia widzianym bydź 
może. Stąd łatwe jest oznaczyć część spólną półkułom na 
początek i koniec zaćmienia oznaczonym, a zatóm mwicysca 
gdzie oba te fenomena obserwowane bydź mogą. W przy- 
kładzie tu przytoczonym łatwo jest naprzód widzieć, źe 
mieysca wszystkie, których szerokość północna większa jest 
jak 6793, nie będą mieć nocy, w tych więc mieyscach je) 
nomen cały może bydź obserwowany ; takiemi nicyscami 
są: Nowa Ziemia, Przylądek Północny, Wardhus, brzegi 
Samojedyiit.d. Oprócz tego wyspy Japońskie, Kamczat= 
ka, Kalifornija, zatoka Hudsona it.d., były mieysca na 
półkuli północney, gdzie cały fenomen mógł bydź widzia= 
nym. Szerokość Wenusa naówczas była północna i wy- 
nosiła minut 4, mieszkańcy więc będący ze strony pot- 
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nocnéy równoleżnika opisywanego przez słońce, widzieli 
słońce i Wenus ku stronie południowóy , parallaxa więc 
dla tych mieszkańców zniżając bar dziey planetę jak słońce, 
przysuwała do środka słońca cięciwę, jaką Wenus po tar- 
czy słońca opisuje, trwanie więc fenomenn większe było 
dla tych mieszkańców aniżeli dla środka ziemi. Przeciw- 
nie mieszkańcy krajów położonych ze strony południowóy 
równoleżnika tegoź , widzieli przez parallaxę planetę od- 
dalonego od środka słońca, a stąd czas trwania fenomenu 
krotszy auiżeli dla środka ziemi. Mieyscem naydogodniey- 
szem na półkuli połuduiowey była wyspa Taiti na wiel- 
kim oceanie południowym, gdzie Green, Kook i Solander 
obserwowali fenomen całkowity, obserwacya ta porówna- 
na z obserwacyami na stanowiskach północnych robione- 
mi, okazała skutek parallaxy naywiększy, a stąd nayle- 
pióy do jéy oznaczenia służyć mogła; wypadek którys- 
my za przykład wyżéy wzięli, był wyciągniony z obser- 
wacyy na tcy wyspie i w Uajaneburgn w Rossyi robionych. 
(prócz obserwacyy zupelnych fenomenu były jeszcze ro- 
bione obserwacye w innych mieyscach, gdzie tylko począ- 
tek lub koniec mógł bydź obserwowanym. [ tak: w Pa- 
ryżu obserwowano przy zachodzie słońca weyście VVenusa 
na tarczę słońca, a w Petersburgu gdzie tego fenomenu 
widzieć nie można było, obserwowano w czasie wschodu 
słońca wyyście planety z tarczy jego. Ponieważ różnica 
długości Pelersburga i Paryża z licznych obserwacyv do- 
brze jest znana, można, więc było wyciągnąć z obserwa- 
cyi wyyścia w Petersburgu, moment tego fenomenu w Pa- 
ryżu, a stąd wyciągnąć czas trwania fenomenu w Paryżu, 
i ten potóm z innemi porównać obserwacyanmi. f 


CXVIII. Użycie obserwacyy przeyścia JV'enusa przez tarczę słońca 
do znalezienia dlugosci mieysca , i do oznaczenia położenia 
węzla drogi tego planety. 

Przeyście Wenusa przez tarczę słońca posłużyło nam, 
jakeśmy gvidzieli, do oznaczenia parallaxy słońca, fenomen 
ten może poźniey służyć do wynalezienia dlngości mieysca, 
tak jak służą zaćmienia słońca, jakoż w zrównanin 
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6=7' 4. D— T— Ap 


jedna jest tylko nieznana D , łatwo więc ją z tego zró 
wnania wyciągnąć można. Chcąc uczynić wypadek nieza. 
leżnym od błędu tablic, dosyć jest porównać obserwacy 
w jednóm mieyscu z obserwacyą tego fenomenu w miey 
scu drugićm robioną, gdzie 


8=T'4-0—T—A'p 
=D —P—(4'— 4)p 
D'—D=p(d' — A)--6 — e 


otrzymujemy różnicę w długości niezależną od błędów ta- 
blic. Użycie jednak tego fenomenu do znalezienia długo- 
ści mieysc jest mało ważne, z przyczyny powolnego bar- 
dzo biegu względnego Wenusa, błąd bowiem popełniony 
w obserwacyi dotknięcia daleko większy może bydź niż 
w zaćmieniach słońca lub w zakryciach gwiazd przez xię- 
życ, tak, że błędy w wypadkach tych obserwacyy można 
uważać jako odwrotnie proporcyonalne biegóm VWVenusa i 
xiężyca. Nadto fenomen teu jest bardzo rzadkim, i tak 
po zdarzonem w 176g roku przeyściu VVenusa przez tar- 
czę słońca, przeyście następne nie przypadnie aż w roku 
1874 grudnia 8. 

eby obserwacyą pićrwszego dotknięcia tarcz Wenusa 
i słońca dokładnie zrohić, należy narysować figurę tego 
fenomenu, to jest oznaczyć dokładnie punkt na obwodzie 
słońca, gdzie się dotknięcie ma trafić, punkt ten oznacza 
się zupełnie tym samym sposobem, jak i w zaćmieniu słoń- - 
ca przez xiężyc. Po obserwacyi dotknięcia zewnętrznego 
i wewnętrznego, można mierzyć naymnieyszą odległość ab 
(fig. 99) brzegów VWenusa i słońca, którą odciągając od pro- 
mienia słońca mamy odległość Sb; ta zmnieyszona promie- 
niem planety, da nam na każdy moment obserwacyi odle- 
głosć środków słońca i Wenusa. Odległość brzegów aib 
obserwuje się za pomocą mikrometru niciowego albo mi- 
krometru przedmiotowego. Z tych obserwacyy powtarza- 
nych ciągłe, łatwo jest wynaleśdź moment, kiedy odległość 


a stąd 
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środków Wennsa i słońca jest naymnieyszą , i ocenić tę 
naykrótszą odległość. Odległość naykrótsza środków słoń- 
ca i Wenusa służy bardzo dobrze do oznaczenia dokła- 
dnie dłngości węzła drogi VWenusa, dzieląc bowiem tę od- 
ległość przez dostawę pochyłości drogi względney We- 
nusa do ekliptyki, otrzymujemy szerokość środoziemną po- 
zorną WWenusa na czas złączenia, którą należy poprawić 
co do parallaxy i aberracyi. Itak na (fig. g6), gdzie SIY 
oznacza nuykrótszą odległość, a kąt AVIS jest pochyłością 
drogi względuey planety do ekliptyki, mamy: 


Ą a SIY 
SN = szerok. w czasie nowiu = -—— 
dost Z 


poprawując tę szerokość co do parallaxy i aberracyi, otrzy- 
mujemy szerokość środoziemną poprawną, którą nazwiymy 
przez a. Nazwiymy odległość VWenusa od ziemi przez A, 
odległość zaś od słońca przez r; szerokość środosłoneczna 
ZV'K (fig. 97) wyrazi się przez 

R 


à — 
r 


można bowiem w tym przypadku gdzie szerokość jest bar- 
dzo mała, uważać kąt szerokości jako odwrotnie proporeyo- 
nalny odległości planety od mieysc, z których jest uważa 
ny. Mając szerokość środosłoneczną /7'K, łatwo jest zna- 
leśdź odległość węzła od słońca, jeżeli pochytość drogi 
Wenusa do ekliptyki jest znajoma, albowiem 

sty KZP" =sty ZY wst KN. 
sty KIF” 
ty N 


Różnica między długością słońca i ilością ÆN daje nam 
długość węzła 


wst KN = 


NoY =Dług. 0 — KN. 


CXIX: Przeyście Merkuryusza przez tarczę słońca; peryody 
tych fenomenów. 


Wszystko to cośmy dotąd mowili o przeyściu VVenusą 
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przez tarczę słońca, stosuje się do przeyścia Merkuryng 
przez tęż tarczę; sposób rachowania tego fenomenu id 
ciągania stąd parallaxy słońca jest znpełnie tenże sam, z t. 
różnicą, że ten fenomen nie może słnżyć tak dobrze di 
oznaczenia parallaxy słońca, jak przeyście W cenusa, z przy 
czyny, Że Merkurynusz jest bardzo blizkim słońca, a sti 
parallaxa względna i różnica w trwaniu fenomenu, dla ró 
Żuych mieysc powićrzchni ziemi, jest bardzo mała. Przeys 
ścią Merkuryusza są daleko częstsze niź przeyścia Wenusa, 
peryody w których też same przeyścia powracać mogą są 
lat 6, 7, 15, 46 i 265. Długość węzła górnego drogi Mer- 
kuryusza jest 459.57. Przeyścia więc Merkurynsza mogą 
się zdarzać tylko wtenczas, kiedy ziemia ma długość 459.57" 
albo 180° --450.57' to jest w listopadzie i w maju. Ostatnie 
grzeyście Merkuryusza przypadło 5 listopada 1822 rano, 
środek fenomenu wypadł na 2*.5g' czasu pr. w Paryżu bio- 
rac początek dnia o północy, fenomen więc ten, jak zje- 
go czasu widzieć jest łatwo, nie był*widzianym w Europie, 
gdyż słońce naówczas znaydowało się pod poziomem kra- 
jów europeyskich. Przeyście Merkuryusza naybliższe wy- 
pada 5 maja 1852, ito w całey Europie będzie mogło bydź 
widziaućm, środek bowiem tego fenomenu przypada pra- 
wie na czas przeyścia słońca przez południk paryzki. 


—m—— EEE Zn 
PO ZIOTZEAWA JE "XTX. 
Różne sposoby oznaczenia szerokości jeograficz- 


ney mieysca, i kąta jaki czyni poludnik miey- 
sca z kołem wićrzcholkowóm daném. 


CXX. Fywodzi się wzór dający poprawę wysokości 
branych blizko poltudnika. 


Szerokość jeograficzna mieysca oznacza się przez obser- 
wacye wysokości południkowych gwiazd w kołokieguno- 
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wych, robione w przeyściach ich wyźszych i niższych; 
tym sposobem olrzymana szerokość jeograficzna mieysca 
jest niezależna zupełnie od znajomości zboczenia gwia- 
zly, owszem to zboczenie z tychże samych wyciąga się ob- 
serwacyy. Nadto można otrzymać szerokość jeograficzną 
mieysca z obserwacyi poładnikowey słońca lub jakieykol- 
wiek gwiazdy, ale naówczas wywiedziona szerokość jeo- 
graliezna micysca polega zupełnie na znanóm w tym mo- 
mencie zboczeniu słońca lub gwiazdy obserwowaney. Je- 
želi się ma oznaczyć w kraju jakim pewna liczba punktów 
znakomitszych, na których nie masz obserwatoriów statych, 
do takowych robot używają się za zwyczay narzędzia mier- 
nev tylko wielkości, iżby z łatwością z micyse jednych na 
drugie przenaszane bydź mogly. Naówczas nie można prze- 
siać na pojedyńczych obserwacyach południkowych , ale 
robią się liczne obhserwacye z jedney i z drngiey strony po- 
tudnika t z nich wszystkich szerokość się mieysca wyciąga. 
Do robienia takowych obserwacyy słnży naylepicy koło 
powtarzające, którego skład i użycie w $ 14 opisaliśmy. 
Ybserwacye tego rodzaju robią się wciąż zaczynając je na kil- 
ka luh kilkanaście minut przed przeyściem, a kończąc w ty- 
leż minut po przeyściu przez południk kiedy odmiany 
w wysokości zaczynają bydź coraz znacznieysze. WV ciągu 
tćy roboty nie masz potrzeby (*) za każdą obserwacyą czy- 
tac łuk przebieżony, owszem łuk ten czyta się tylko raz 
jeden po skończenin obserwacyi ostatniey, ale czas każdey 
obserwacyi jak nadokładniey oznaczać potrzeba: bo od nie- 
go zależy poprawka wynikająca stąd, że nie obserwujemy 


(*) Nie masz także potrzeby ustanawiać zawsze libellę dokła- 
dnie do tegoż samego podziału, coby wiele zaymmowało czasu i 
wstrzymywało robotę, która w małym przeciągu czasu ukończo- 
na bydź powinna: widoczna bowiem jest rzecz, że dosyć jest 
przy każdey obserwacyi zapisać położenie lihelli, strzegąc się 
tylko, żeby bulka powietrza końcow libelli nie dotykał: ; znając 
"wartosc pod ziałow libelli, łatwo jest z tego względu poprawie otrzy- 
mang zobserwyacyy odległość od zenit. 
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gwiazdy na południku, ale tylko blizko tćy płaszcz 
poprawka którą nam wynałeśdź potrzeba. ź 
Na ten koniec wyobraźmy sobie na fig.'g8, przez Z z, 
nit mieysca, przez P bicgun świata, a przez (r gwia 
w niewielkiey od południka odległości. Odetniymy na 
łudniku mieysca Pg=PG to jest dopełnieniu zboczeni 
gwiazdy, mieć będziemy w tém położeniu gwiazdy 


ZG=Zg--u 
Zg=PZ— Pg==(go" — HH) — (90—F)==£— M 
gdzie 5 znaczy zboczenie gwiazdy, a 47 szerokość jeogra 
ficzną mieysca 
Stąd ZG=;—H--u. 
"W troykącie ZPG mamy 


dost ZG— dost PG dost ZP 
Wsi LG wsl 44 


__ dost ZG — wst 8 wst H 
= dost e dost // 


dost P = 


a następnie 

dost ZG =dost(— H- u) = wstewst H+ dostgdost Hd ost. P 
== wste wst H+ doste dost 27 — 2wst°} P dostedost Æ 
=dost(s—H)—2wst; P dost £ dost HA 


Połóżmy 
g==—2wst 4 P dost £dost A, „dzzp—H 


będzie dost( A-H u)— dost4=w...... (a). 


Stąd można wyciągnąć w przez funkcyą x, mamy bowiem 
zrównanie pod kształtem > 


eE 
Stąd us=fx=(u)-- dz) * HDA A pete. 


Wyrazy objęte nawiasem oznaczają funkcyą ilości u i 


- 
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współczynniki różniczkowe tey funkcyi, w których to wy- 
razach z jesttczynione równóm zero. Lecz ponieważ kie- 
dy z jest zero, z także staje się równćm zero, jak to w zró- 
wnaniu (a) widzieć można, stąd 
du du 
u=- s +t -H ete. 
dx Te J 
dzie w wyraźeniacl 8 PR ić potrzeb 
zie w wyrażeniach na ==) ——it.d.uczynić potr A 
£ y dz”. Ge yne potrzeba u—=o. 
> du du RAE p 
Dla otrzymania dz dr e różniczkuymy zrównanie 
T j 
(a) uważając u jako funkcyą, a x jako zmienną nie zaleźną 
dz =— du wst(.4-- u) 


0==— dost (4--u) du —d'u wst (4-|- u) 


dusz— dost (Azi a) du’ A =— dosty (4A -p u) d’ 
a że du= s IE 
wsl (44 u) 
Stęl w sk ZER 


wst (d+ u) 

Czyniąc w tych wyrażeniach u==o, otrzymujemy 
du _ —1 _ —i 
dr wstał wst(£8—H) 
du ___ dosty.4 __ dosty(£—H) 
dz  wst4 wst(k—4) 

a następnie 


1 
u= — „vst a = 
sap 2wst°3 P doste dost H 


dosty(8— H) $ e 

——0— (wst 4 P dostśdost HY 

* wst (8— H) ` a ai 

Zeby mieć u w sekundach łuku, potrzeba otrzymaną tu 

wartosć w częściach promienia rozmnożyć przez liczbę se- 
39 
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. . . 1 
nd zawartych w promieniu czyli przez —— > 
ku arty p yh p wst? A tak ; 


trzymamy 


2wstą/dost//dosta__, Ami | 
u "wst.1 wss —H) FN  wst(£—4) wst.” 


Przestajemy tu na dwóch początkowych wyrazach szeregu 
gdyż u jest ilością bardzo małą, w obserwacyach blizk 
południka, z tey więc przyczyny dost(24--u) nie wiele 
się różni od dost.4, tak że wyrazy mnożone przez tę ró= 
Źnicę podniesioną do potęgi wyższey jak druga, opuszczo: 
nemi bez błędu bydź mogą. 4 

Tak otrzymana wartość na u powinna zawsze hydź od: 
jętą od obserwowanćy odległości od zenit, wszakże war 
tość ta i co do znaku i co do niektórych wyrazów odmie 
nia się z odmianą położenia gwiazdy. I tak kiedy gwia- 
zda przechodzi między zenit a biegunem, przypadek na któ- 
ryśmy właśnie poprawkę wyciąguęli, wypada 


2 wst*4 P dost dost JT 


Ze=Z=Z— wst(5— HM jwst1 


s, z) e AO a RE Z H) 


wst6— H wst 


gdzie Z= ZG. Jeżeli gwiazda przechodzi ze strony połu- 
dniowey zenit, należy zamiast £— MH położyć H— £, gdyż 
w tym przypadku Ze=ĦH — £6, i formuła będzie następująca 


2 wst' 2 P dostedost H , 


ZEE f= wst(H— Awst © 


, (wst'ł P dost g dost HN’ dosty (H — £) 
+i wst(4/ — £) y wsta 


Pamiętając odmienić znak, 8 ilekroć razy zboczenie gwia- 
zdy będzie południowe. 

Nareszcie kiedy gwiazda ebserwuje się w czasie jćy 
przeyścia niźszego przez południk, chcąc wtenczas znaleśdź 
wartość na u, odpowiadającą temu położeniu gwiazdy, na- 
łeży uważać, że odległość od bieguna liczy się w stronę 
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zupełnie przeciwną, więc tę odległość należy uważać za 
adjemną, czyli co na jedno wychodzi, odległość gwiazdy 
od równika /ie, licząc tę odległość w tęż samę stronę, Wy- 
razi się przez Wiec a potrzeba więc w zrównanie 
położyc 180%—5 za 8, a wartość na u będzie następująca 


2 wst’: P dost H dost£ 
wst (£-+ // )wsti" 


u= 


| /wsťa P dost HA dost ZEM Hy 
T? Te H) wsti” 


Odciągając tę wartość na u od odległości obserwowaney 
podług reguły ogólney, otrzymujemy na ten przypadek 


2 wst” P dost Z dost 3 


Z =hu=Z — j 
é TE wst(£8- H ) wst 1 


, (2 wst” 2 P dost HF dost BY dosty Ek Hy 


Z wsi ZZ) wst 2” 


CXXI Uiatwienie dochodzenia poprawel wysokości obserwowanych 
kotem powiurzającem. Poprawka obserwacyy slonca. 


Czyniąc w zrównaniu («) $ poprzedającego 


2 wst” 2 P dost A dost 
wsta wst(8—//) 


= A 


będzie 


u=l— A dosty (58— H)wst i" 


gdzie drugi wyraz szeregu, jak widzimy, łatwo się z piśrw- 
szego wyciąga. Nadto w wartości na u ilości 6i H s; 
ME stateczne, zmienną zaś jest tylko ilość P, rozwiązy- 
wanie więe formuły nie jest długie. Zeby jednak jeszcze 
bardzićy to rozwiązywanie uczynić łatwóm, zrobione są 
tablice dające na kaźde 10” czasu, logarytmy wsťł4P i 
wst’? P, albo co na jedno wychodzi, dany jest logarytm 
wst*1 10” i wst'ż10' a potóm położone są różnice logaryt- 
mów wst P i wst P od dziesięciu do dwudziestu se- 
kund. od dwudziestu do trzydziestu it. d. 'Fablice ta- 
kie widzieć można w Tomie II Base du Systeme metr. déc. 


I 
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p: 241, i w Geodezyi Pnissana (T. II, "Tab. XVID. Tym 
sposobem z wielką łatwością ułożyć można tablicę Warto- 
ści na u czyli poprawek odległości gwiazdy od zenit na 
każdą odmianę o 10” kąta godzinnego , dosyé bowiem do 
logarytmu ilości stałych w piórwszym wyrazie dodawać 
naprzód /.wst*310', a potém różnice logarytmów z tabli- 
cy wymienioncy; w drugim zaś wyrazie dodaje się naprzód 
Lwst'3P, a potóm różnice logarytmów wst*3P. Mając 
zrobioną takową tablicę na jaką gwiazdę, bierze się z nićy 
wartość u na kaźdą obserwacyą, summa tych wartości roz- 
dzielona przez liczbę obserwacyy daje warlość na u śre- 
dnią, którą potrzeba dodać lub odciągnąć od odległości od 
zenit otrzymaney z obserwacyi, jakeśmy to piórwiey obja- 
śnili. I tak weźmy za przykład obserwacye gwiazdy bie- 
gunowey w przeyściu wyższćm, któreśmy robili w Sygnale 
(Eytintaycy) na Zmudzi dla znalezienia szerokości jeogra- 
ficzney tego sygnału (*) 


1824 sierpnia 10 €. astron. a. Małego IViedzwiedzia. 


Czas obserwacyi na |Kat godzinny P w cza- ” ; 
J 5 y FF artość na u. 


zegarze. sie gwiazdowym. 
105 41 Bo 0%. 7. 500,5, — 5,28. 
— 42. Da — 6- 29,2: 2,45. 
— 45 áo — 5. 40,1. 1,07. | 
— 44. 54. *— 4. 259. 1,15 
— 45. 57. — „m. 22,8. 0,67. 
— 46. 30. — 2. 59,6. O,ż1. 
— 48. 6. = L 15 0,09. 
— 48. 58. — 0. 21,5; 0,01. 
Sred. — 1,24. 
Czas przeyś. gwiazdy przez połud. = 158. 4g’. 19”. na zegarze. f 


(*) Obserwacye te robione były przez koło powtarzające Rei- 
chenbacha 18 cali średnicy, które w czerwcu 1824 z Munich do 
Obserwatorium wileńskiego sprowadzone było. 
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WV ciągu zrobionych ośmiu obserwacyy łuk przebieżony 
na kole przez lunetę był 258°. 36. 50, który dzieląc przez 
liczbę obserwacyy otrzymujemy pojedyńezą odległość gwia- 
zdy od zenit 
Odl. od Zen. gwiazdy biegunowéy. . . . 52°. 1g 36,25. 
Poprawa tćy odłegłości . . . . . 0. — 1,24, 
Odległość południkowa od Zenit. . . . . 52°. 19.55',01. 
Refrakcya. « « « « «a 2 4 24004 03 am.. EENM 


327.20. 10',47. 
Odległość od bieguna gwiazdy, poprawiona 
Co do Aberr. i Nut. (Naut. Alm. 1824). . 1°. 57. 44,51. 
Odległość Zenit od bieguna . . . . . ==3557.57. 54,98. 
Szerokość jeogr. Sygnału wypada. . == 56°. 2. 5502. 


Jeżeli się obserwuje znaczna gwiazd liczba, naówczas ro- 
bienie osobnych tablic dla kaźdey, długiey wymagałoby pra- 
cy. Wynachodzenie naówczas poprawek uczynić można bar- 
dzo królikiem przez tę uwagę, że poprawka każda u jest 
pod tym kształtem 


_ Bawst+P , Czwst'; P 

a www wst 1 
albo 

u=Bz -- Cy 


gdzie Bi C dla teyże samey gwiazdy są ilościami stałemi. 
a zaś w iy są to ilości zmienne jako funkcye odmienia- 
jących się ciągle kątów godzinnych. Poprawka więc cał- 
kowita 


zu=u-u u -|-ete. 
będzie pod tym kształtem 
zu=.B (z-a +-.-.)-- C(y-ry Hy +...) 
Ponieważ ilości z, w... y, y. . zależą tylko od kąta go- 
dzinnego P, więc ich wartości na każdą wielkość kąta P, 
mogą bydź zawczasu wyrachowane i raz na zawsze służyć 
do ułatwienia rachunku: Takowe tablice znaydzie czytel- 
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mk w Tomie IL. Base du Syst. metr, déc. p. 244, także w Geo 
dezyi Pnissana T. II. Tab. XVIITi XIX. Biorą się z nich 
ilości odpowiadające obserwowanym kątóm godzinnym, sum 
ma ich dzieli się przez liczbę obserwacyy, i logarytmy od 
powiednie dodają się do logarytmów stałych, to jest do 4g 
i doŻ.C, a liczby odpowiadające tak otrzymanym Jogaryt= 
móm, stanowią poprawkę średnią pojed;zńczey odległości 
gwiazdy od zenit. Po przykład dający zastosowanie tego 
sposobu odsyłam do Geodczyi Puissana T. Il. k. 152. 
Mając znaczną liczbę wypadków szerokości jeograľiez- 
ney, z tyel wszystkich wyciąga się wypadek średni, gdzie 
należy mieć wzgląd na liczbę obserwacyy, z których się 
każdy szczególny wyciągnął wypadek. Wszystko to coś- 
my tu o poprawie odległości od zenit branych nie na po- 
łudnikn mówili, polega na tém przypuszczeniu, Że gwia- 
zda zboczenia swego w ciągu cźasu między obserwacyą a 
przeyściem przez południk nie odmienia, co rzeczywiście 
ma mieysce, kiedy obserwajemy gwiazdy stałe, lecz jeżeli 
obserwnjemy słońce, którego zboczenie ciągle się odmienia, 
uaówczas mieć wzgląd na tę odmianę należy. Jakoż wyo- 
braźmy przez SZ (fig. gg) obserwowaną odległość słońca. 
przed południkiem; gdyby słońce w biegn dziennym opi- 
sywało równoleźnik SZY, wtenczas odległość od zenit po- 
łudnikowa, otrzymałaby się podług sposobów wyżey poda- 
nych, lecz jeżeli słońce zbliża się mp. ku biegunowi pół- 
nocnemu i spotyka południk micysca w micyscu zp. S, 
wyraźna rzecz, Że odległość od zenit wyrachowana z ob- 
serwacyi w mieyscu S robioney, będzie mnieyszą od praw- 
dziwey o ilość WS’, jaką słońce robi w zboczeniu w prze- 
ciągu czasu, jakiego słońce potrzebuje do przyyścia od pnn- 
ktu S$ do południka micysca. Przypuszczajic więc, źe 
przybyty w zboczeniu są proporcyonalne czasowi: w małym 
jego przeciągu, otrzymamy ilość JVS”, o którą zmnicyszyć 
potrzeba wypadek, mnożąc wynałezioną z kalendarzów 
Astronomicznych odmianę w zboczeniu na jednę minnię, 
przez liczbę minut upłynionych między obserwacyą a przey- 
ściem słońca przez południk. WW tóm położeniu słońca, 
jakieśmy wzięli na figurze, poprawka jest odjemnuą w ob- 
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serwacyach robionych przed południkiem , dodatną zaś 
w obserwacyach po przeyściu przez południk. Rachunek 
ten w znaczney liczbie obserwacyy robionych z jedney 
i drugiey strony południka, można nezynić bardzo prostym, 
biorąc summę kątów godzinnych edpowiadających obserwa- 
cyom przed połndnikiem, i odciągając ją od sammy kątów 
godzinnych po południu; różnicę tę należy rozdzielić przez 
liczbę obserwacyy, a otrzymany tym sposobem kąt godzin- 
ny średni w czasie, rozmnożony przez odmianę w zbocze- 
niu na jednę minutę, da poprawkę szukaną, która w na- 
szym przykładzie będzie odjemną lub dodatną podłng tego, 
jak różnica między summą kątów godzinnych po południn 
i przed południem jest odjemną lub dodatną. Poprawka 
ta będzie ze znakiem przeciwnym znakowi tey różnicy, je- 
Żeli słońce oddala się od bieguna północnego. Przykład 
tego rachunku znaydzie czytelnik w Geod. Pnissana T. IT. 
k. 157. Widoczna rzecz, że szukana poprawka będzie tym 
mnieysza, im różnica między kątami godzinnemi z jedney i 
drugiey strony połndnika, będzie mnieysza. Dla uczynie- 
nia więc tey poprawki ile można naymnieyszą, potrzeba się 
starać robić równą liczbę obserwacyy przed południem i 
po południu, i nadto robić te obserwacye ile można w tey- 
Że samey odległości od południka po południu, w jakicy 
były brane przed przeyściem słońca przez południk. W przy- 
padku kiedy zegar urządzony jest do czasu gwiazdowego 
naówczas dla znalezienia kątów godzinnych P, P' wcho- 
dzących w rachowanie poprawek, należy czas między ob- 
serwacyą a przeyściem przez południk, zamienić na czas 
prawdziwy lub średni. Jeżeli wysokość słońca bierze się 
dla znalezienia szerokości jeograliczney mieysca, naówczas 
zboczenie słońca na czas przeyścia jego przez południk, 
wyciąga się z Efemeryd Astronomieznych, albo dokładniey 
z tablic słońca. 


CXXII. Oznaczenie biegu zegaru przez wysokości odpowiadające 
i bezwzględne (absolues) słonca i gwiazd. 


Wartości na P w drugiey kolumnie tablicy $ 121 po- 
łożone, otrzymują się biorąc rużnicę między czasem obser- 


592 POCZĄTKI ASTRONOMII 
wacyi a czasem przeyścia gwiazdy przez południk. Żeb 
mieć czas przeyścia przez południk, można w obserwato 
ryach zwyczaynych, gdzie się znayduje lunetapołudnikowa 
czas ten obserwować w czasie przechodn gwiazdy prze 
południk; w innych zaś przypadkach czas ten wyciąga si 
z rachunku; mając bowiem znane wznoszenie się prost 
gwiazdy do obserwacyi użytćy, i mniey więcey znaną dłu- 
gość i szerokość jeograficzną mieysca, łatwo jest podług 
znajomych sposobów, wyrachować czas przeyścia gwiazdy 
przez południk, naprzód w czasie gwiazdowym lub śre- 
dnim, a potóm w czasie zegaru na którym się obsprwacye 
wysokości robią. Cała rzecz zależy na znalezieniu zrówna=. 
mia czasu zegarowego, co się wykonywa albo przez wyso= 
kości odpowiadające słońca, z których się wyciąga przechód 
jego przez południk, i porównywa się z przechodem racho- 
wanym na mieysce obserwacyi z Kalendarzów Astronomi- 
cznych, albo przez obserwacye wysokości gwiazdy w zna- 
czney jey od południka odległości. W pierwszym przy= 
padku wysokości odpowiadające biorą się pospolicie za po- 
mocą kwadransa lub sextansa (*), a dodając dwa czasy wy- 
sokości teyże saméy brzegu słońca obserwowanćy zraną 
i po południu, idzieląc przez dwa, wyciąga się czas przey- 
ścia słońca przez południk, który się potćm poprawia z przy- 
czyny odmieniającego się zboczenia słońca, przez formułę 


,dP=: d: t sys) 
z =". Sr. > 


Jakoż wyobraźmy sobie przez PZŁ fig.98 (b) południk 
mieysca Z. Jeżeli obserwujemy jaką gwiazdę stałą w pun- 
kcie Ć' i w punkcie C, to jest, jeżeli bierzemy równe jey 
odległości od zenit ZC i ZC zjednćy i z drugiey strony 
południka, i znaczymy czasy T'i T odpowiadające tako- 
wym równym wysokościóm gwiazdy stałey, naówczas wi- 
doczna jest rzecz, że summa tych czasów rozdzielona przez 


(+) W obserwacyach w FKytintaycach nżywaliśmy do tego ma- 
łego sextansa roboty Troughtona, opisanie jego znaydzie czytel- 
nik w Rozdz. XX. 
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dwa, da czas przeyścia gwiazdy przez południk PZ, gdyż 
bieg gwiazdy jest jednostayny, i południk dzieli symetry- 
cznie co do poziomu równoleżniki gwiazd wszystkich, a 
przeto równe wysokości gwiazdy odpowiadają równymże 
kątóm godzinnym rachowanym od gwiazdy do południka. 
Jiecz jeżeli gwiazda ma bieg własny, jak to ma mieysce 
wtenczas , kiedy obserwujemy wysokości odpowiadające 
słojica, naówczas wyciągniony podług wyższych uwag czas 
przeyścia gwiazdy przez południk potrzebuje poprawki, 
która widocznie zależeć będzie od odmiany w zboczeniu 
gwiazdy obserwowaney w przeciągu Czasu upłynionym 
między obserwacyami. Dla znalezienia tey poprawki szu- 
kaymy związku między kątem godzinnym i zboczeniem 
gwiazdy; związek ten daje nam zrównanie wyciągnione 


z toykąta CPZ 


wst FY — wst wst H 


dost P = dost £ dost H 


gdzie P wyraża kąt godzinny , JF wysokość gwiazdy, 
jéy zboczenie, a M szerokość jeograficzną mieysea. Różnicz- 
kując to zrównanie co do £ i P otrzymamy: 
—dPwstPdostedostH—d wstedost/Złdosi7=— 5 lostewstH 


dg {dost £ wst JI — wst £ dost JI dost P} 
wsl P dost £ dosl i 


gajr rż) 
*RywstP sty /” s 


dp = 


Jest to zrównie («) dające nam odmianę kąta godzinnego 
czyli różnicę między kątem godzinnym CZŁ i kątem go- 
dzinnym APŁ, wypadajacą stąd, Że słońce nie idzie po 
rownolłeźniku C'C, ale jak w tym przypadku podnosi się 
nad ten równoleźnik, a stąd przyszedłszy do tćyżc samey 
odległości od południka ze strony zachodniey, nie przy- 
chodzi jeszcze do teyże saméy wysokości; i wtenczas kie- 
dy słońce przyydzie do teyże saméy wysokości, jest odłe- 
głe od południka daley niżeli było w ohserwacyi pierw - 
szey; i tą różnicą w odległości jest kat APG. Stąd czas 
Bo 
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prawdziwego południa wyrażony przez m jest bł 


dnym o połowę tego kąta rozdzielonego przez 15, czas ter 
s A o E 3 
na naszey figurze jest za wielki o ilość ;-—. Czas wię 
13 
prawdziwego południa wyrazi się przez 


TĘT_„aP_T+T_ da gy H _stys) 
0 2 2.isjwstP sty DĄ 


W tém wyrażeniu należy uważać £ za dodatne jeżeli zbo= 
czenie słońca jest północne i przeciwnie; co się zaś tycze 
dg, ilość ta jest dodatna kiedy się słońce zbliża do biegu 
na północnego, odjemna zaś kiedy się od tego bieguna od. 
dala. WW rozbiorze tego rachunku bieg we wznoszeniu si 
prostém słońca uważamy za jednostayny w przeciagu mię- 
dzy dwiema obserwacyami. 

(Vyrażenie (£) służy do rachunku czasu prawdziwego 
południa z obserwacyy odpowiadających słańca, z któwych 
piórwsze były robione zrana drugie zaś wieczorem; lecz 
jeżeli ohserwacye piówsze były robione wieczorem a osta- 
tnie zrana, naówczas wyciąga się z nich czas północy 
prawdziwey, który się wyraża przez 


PT |. av... „ ŚRŁEE sty £ l ) 
są id Pao a aran "3 


Zrównanie (6) wyciąga się ze zrównania (6) uważając na- 
przód, że poprawka północy będzie zupełnie co do znaku 
przeciwna, powtóre, że w tym rachunku należy uwaźać 
kąt godzinny jako odniesiony do północy , a stąd należy 
wziaść 180” —£ za P: 

Jeżeli chcemy uważać kąt godzinny P jako rachowany 
zawsze w obserwacyi pićrwszey od południa ku wschodo- 
wi, a w obserwacyi drugiey od południa ku zachodowi, 
naówczas zrównanie (£) służyć będzie ze swojemi znakami 
do wyrachowania północy, bylebysmy w niem kąt P po- 
większyłi o 180”; naówezas zrównanie (8) zamieni się na 

THT 38 sty H sty£ 
ma Ka (180% P)  sty((a8o* r 


2 19 
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Zrównanie to jesi zupelnie to same co zrównanie (5) gdyż 
wst(180”--7)=—wst(180*—P'), sty(180%--77)=—sty(180—7') 
We wszystkich tych zrównaniach kąt P wyraża połowę 
czasu między dwiema obserwacyami upłynionego. 

Podług tych wzorów można ułożyć na pewną szero- 
kość jeograficzną mieysca tablicę poprawek, na kaźdy kąt 
godzinny i na każdy dzień roku; gdyż ilość £ zależy od 
rożnych dni roku, a zaś ds od kąta godzinnego i także od 
różnych dni roku, tak, Że właściwie mówiąc w zrówna- 
niach dających poprawkę, jeżeli szerokość jeograficzną miey- 
sta uważamy za stateczną, dwie tylko są ilości zmienne, to 
jest 8 i kąt P, można więc ułożyć tablicę natę popraw- 
kę o podwóynem weyściu (å double entrée) z którćy po- 
dług wiadomey godziny obserwacyi, i ilości 5, można zna- 
leśdź odpowiadającą poprawkę. WY kolnmnie zawiewającey 
różne wartości 6 można zamiast zboczenia położyć dni 
roku, albo odpowiadające im długości słońca, gdyż wszy- 
stkie te trzy ilości wprost jedne od drngich zależą. Po- 
dług tych uwag w kaźdóm obserwatorynn szczególne do 
rachowania takowych poprawek są ułożone tablice. Dla 
ułatwienia rachunku takowych tablic, jako też dla uła- 
twienia w ogólności rozwiązywań szczególnych zrównań 
(8) i (£), ułożone są tablice ogólne, dające nakaźdy dzień 
albo też na każdą dlugość słońca, odpowiadające wartości ło- 

Ka... Zd „dEstĘE 6 8 = 
giwytmów ilości zzz i ——, tndzieź dające na każdy 
560 500 


t 
kąt godzinny logarytmy ilości ——— i ———— ; formuła 
5 JP PRZE wst.39.2  sty.10.1 ? 
bowiem naspoprawkę 
—Iefsty M _ styl? 
2.15 (wst Z sty Lj 
moźe się tak wyrazić 
de tsłyH , dE taty w 
= zac” zzphstgj T n zo gey” "" - (2). 
Jóo” wst(15%£) 5602 sty(13 2) 


Z tém ostrzeżeniem, że ilosć ds w tém drugićm wyra- 
żeniu, mie znaczy juź odmiany zboczenia zrobioney w prze- 
ciągu czasu upłynionym między obserwacyami, ale wyra- 
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ża odmianę dzienną zboezenia. Wyrażenie więc dr 
wypada z pićrwszego kiedy w nićm za de podstawimy a 
nazywając przez ż kąt godzinny v zamieniony na czas, 
jest rozdzielony przez 15 Tym sposobem za pomocą uło 
żonych podług zrównania (£) tablic, szukanie popraw. 
czasu prawdziwego południa lub północy w jakieykolwie 
bądź szerokości jeograficzney mieysca znacznie się ułatwi 
(Astronomia Delambra T. I. k. 576). Co się tycze wyso 
kości bezwzględnych gwiazdy, sposób ten otrzymywani 
zrównania czasu zegarowego wyłożyliśmy krótko w $ 22 
Przykłady tu przytoczone użycie wyłożonych sposobó 
objaśnią. 


y 


CXXIII. Przykłady rachunku zrównania zegaru z wysokosci od- 
powiadających słońca i wysokości bezwzględnych gwiazdy (*). 


4 Sierpnia n, s. 1824. 


Czas wysokości cdp. © branychi 
przez Seztans Troughiona w po- 


Poludnie niepo- | __ 5 
P qt godzinny. 


ziomie merkuryalnym. MAGA 
rano, po poludniu. 
85. 17. 2" 45. 11.%0" | 127. 14. 2130 5. B7 
| 21. 50,5 6: 45 22,25 53 
25. 49,5 2. D7 25,25 49 
| 26. 22 2.23 22,50 48 
38. 20 55. 50. 19 19,50 36 
41. 0,5 47. 40 20,25 53 
42. 58 45. 46 22,00 51 
43.55 | 45. 7,5 21,25 31 
| 46. 12,5 42, 57 24,75 28 
46. 51 41. 55 | 25,00 28 
54. 44,0 S% 1,5 25,00 20 
57. 20 51. 27,5 235,75 17 
58. 53 50. 42,5 22,79 16 
58. 40 30. 5,0 22,00 16 


(*) Obserwacye tu przytoczone robione były w Sygnale zwa- 
nym Kytentaycy na Zanudzi. 
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Poprawka południa z przyczyny edmiany zboczenia słoń- 
ca dochodzi się ze zrównania w numerze poprzedzającym 
danego, albo przez formułę podobną zupełnie, daną w (AHo- 
natliche Correspon. v. Zach. 1811 k. 402). 


h 


h a 
Poprawka S 22 TA CA ci 15.48" ,sty 15% 


=— Amsty 9-4-Busty3 


3... zboczenie © w południe 
u= odmiana zboczenia słońca we dwóch dniach, to jest od 
południa poprzedzającego dzień obserwacyi do połu- 
dnia następującego po uim. 
o... Dopelnienie szerokości 
A= Kąt godzinny. 


Dla rozwiązania tey formuły użyć można tablic dających 
logarytmy ilości Æ i B. (Monatl. Corr. 1811 k. 404) ira- 
chunek wykonywa się tym sposobem 


am 1922" 


EER f (Astr. Jahr. 1824) 


ł.4=q,7891 — LB = 7,5661 + 
lp = 5,28579 — 5,20575 — 
l.styQ..0,17156-+- L sty = 9,4170 + 
1,24451 e. . + 17,55 0,54155 —.. . . —2",20. 
Poprawa całkowita .. = 17" 599 — 2",20 == 15",55 
Południe niepoprawne = 128. 14’. 22",27 
poprawa.. ..... -+ 157.35 
Połud. poprawne.... = 127. 14.3762 


Połud. rachowane na mieysce obser, 12. 5. 45,24cz.śred. 


Pośpiech zegaru nad czas średni.........8'. 52,58 


Tegoż samego dnia (4 sierpia n. s.) obserwowano wieczo- 
rem przez koło powtarzające odległość od zenit Arktura, 
stąd zrównanie czasu zegarowego następującym otrzymuje 
się sposobem. 
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Miey'sce FF er- 


SE Cz acyi 
on: zas obserwacy 


1... 0%0.0-| ge. 749,5 

TV..270. 0.0". g. 10 

| WernierjifiE| 10. 20 
czytane. 13:519 

F..o0Lryao.| 14. g,) 

IV..241. 17.8. 15. 41 


cpl 7 
jar. 27 „6. 0 = 0™,7445 


(Th. Rća.-Ł10,53==12 9,88 setk, 
2 3 


Czas średni obserwacyi .......97. 1 1. 36,92 


5517.27.8' TE 4 
Odległ. od zenit Arkt. = - 5 p = 55m2. 01,93 = 


, 
Dla poprawienia odległości od zenit co do ref[rakcyi, wzię= 
liśmy tablice umieszczone w drugim tomie Geod. Puissana 
(wydanie 2gie). 


L Reir. sred. Te VW. .-..2. 1,9227 
Da 020 g APOWAE> o 9.9909 
Whaea ia ESV : xa. 9,9930 

l vefr.prawdz. ....... == 1,9086%47: 


o 


Odległ. Arkt. od Zen. obserwowana...55". 
-4 1.2102 


Odległ" Prawsademi-€. 50... . 550. 14. 127,55 
Wypada teraz rozwiązać formułę znajomą 


wst R wst R' 
wst a wst (go — H) 


wst j Z = 


która służy na znalezienie kąta godzinnego ze znanych 
trzech boków, i która jest znajomćm przerobieniem zró- 
wnania fundamentalnego, gdzie R=4 (Z -+ a + 90°— If)—A 


? 
R'=4(Z++4+go* — I) —(go* +H). > 
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Odległ. od Zen. Ark......,.559,4,13,55= Z 
A==o0dl. Ark. od bieg. pół.....6g. 55. 54,50...(N. al. 1824) 
Dopełnienie szerokości...... 53. 57.55 


Summa .....15g. 6'.2',5g 
4 summy .... 79. 55. 1,29 
ASE E 1 fee 69. 53. 54,30 


zsummy —A= R= g. 39. 6',99 


4 summy — (90— 4 ) = = 457.59. 5450 ==Jt 


l. wst R = g»2244561 

L. wst JU = g,8058728 

Dop. Z. wst A = 0,0272952 

D. Z wst(go”—/ ) = 0,2528259 


19,59584500==/.wst*3 P: 
lLwsti P = 9,6792150 
1 PE (02 224/408 
ś- 58.49! 48" 
MEZA 48'. 18,49 


Wznosz. pr. Arkt. (n. Al. 1824)....14. 7. 40,90 pozorne 
PE. 038, 40mi0; 18,99 


Czas gwiazd. obser...,......- 17. 55. 59,89 
Czas gw. w połud. śred. (Astr. J.) 8. 51. 44,00 


Czas średni niepoprawny ...... g. 4.15 "89 
Popr. e.e... — 1.29,16 


g- 2.46,75 


Czas śred. obser. ..........-. Gay 2-4075 
Czas wskazany przez zegar .... 9. 11. 56,92 


Pośpiech zegaru nad czas średni... ..8'.50,19 


Ponieważ te sposoby znachodzenia zrównania czasu zega- 
rowego są niezmiernie częstego w Astronomii praktyczney 
nżycia, dla tego za rzecz potrzebną osądziłem objaśnić je 
przykładami. Teorya ich jest widoczna z samego przykła- 
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du, i zasadza się ua początkach wyjaśnionych w $ 22 i 12: 
Sposob otrzymania biegu zegaru z obserwacyi hezwzglę 
dney wysokości słońca jest zupełnie tenże sam, co i z ob, 
serwacyi gwiazdy, dla tego nie ma potrzeby osobnym od 
objaśniać przykładem. 


CXXIV. Rozbiór błędów w obserwacyach kołem powtarzające 
zayśdź mogących. 

W abserwacyach kołem powtarzającóm naywaźnieysz, 
jest rzeczą naprzód, ustanowić jak naydokładniey narzę= 
dzie do płaszczyzny wierzchołkowey za pomocą osobney de 
tego celu służącey libelli; powtóre, upewnić się czy oś 
optyczna jest doskonale równoległą do płaszczyzny koła, 
co się wykonywa tym sposobem. Kieruje się lnneta narzę- 
dzia do przedmiotu odległego tak, źchy przecięcie nici pa 
dało na ten przedmiot; obraca się potćm narzędzie okoła 
osi wierzchołkowey na 180° dokładnie, i jeżeli przecięcie 
lunety na wysokość przedmiotu posuuioney nie trafi do= 
skonałe na ten przedmiot, naówczas nić wierzchołkowa 
posuwa się nieco w stronę przedmiotu widzianego; co się 
robi póty, aż nareszcie w obrocie na 180° narzędzia nić 
wierzchołkowa na tenże sam trafia przedmiot. Jeżeli oś 
optyczna nie jest dobrze urządzona, albo jeżeli płaszczy- 
zna narzędzia nię jest doskonale kołem wierzchołkowćm, 
naówczas odległości od zenit czytane na kole narzędzia, 
mnieysze są od prawdziwych, gdyż są tylko ich projekcya= 
mi na płaszczyznę narzędzia, i błąd tym jest większy im 
odległość od zenii jest mnieysza, jak to można widzieć 
w wyrazeniu tych błędów przez funkcyą odległości przed- 
miotu od zenit. ` 

Wyobraźmy sobie na figurze (p) przez PZO koło wićra= 
chołkowe przechodzące przez liniją PO, gdzie się płaszezy= 
zna narzędzia PZO przecina z poziomćm; kąt Z PZ =P 
oznaczać będzie pochyłość płaszczyzny narzędzia do koła 
wierzchołkowego. Niech Æ wyraża mieysce gwiazdy, któ: 
rey obserwacyą robimy, prawdziwa jey odległość od zenit 
jest ZE, odległość zaś brana przez narzędzie jest Z'£;, 
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która mnieyszą jest od ZE, gdyż w troykącie ZZ £ pro- 
stokątnym przy Ż' mamy 

dost ZE == dost Z E dost ZZ — dost Z Æ dost P. 
Nazwiymy przez « różnicę między ZÆ i Z'E, będziemy mieć 
dost(Z' E + e)}= dost Z £ dost P = 
= dost / E —2dost Z E wst — 2dost Z £ wst 3 P 

albo 
dost(Z E +-«)— dost ZE =— 2dostZ Ewst; P==x..... (m). 
Zrównanie to jest zupełnie tćy samóy postaci co zrówna- 


nie (a) $ 120, wartość więc na « oznaczy się podobnym 
sposobem jakeśmy wyżey oznaczyli wartość na u to jest 


Aaa s=) + (72) © + (Zz Z pete. 


gdzie w wyrazach objętych nawiasem uczynić potrzeba 
x=o0 , albo co to samo jest, uczynić «=0, gdyż te ilości 
jednocześnie stają się zero. Różniczkuymy zrównanie (m) 
uważając æ jako funkcyą ilości © 


dx =—da wst(Z £--a) 

o =— dost (Z E +a) da —d'a wst(Z £ +a) 
dost(Z' E+ #) de 

 wst(ZE+a«) 
dosty (Z.E--a)da* 


wst(Z E-a) 


da =— 


Stąd 
(«)=o 


day 1 , 
(q:)=— wsiZ E 
day _dosty ZE 
si REZE 
2 _2dosty ZEwst;P _2dosty ZE wst*ą P 
wsta” > wsta” 
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Drugi wyraz w w yrażeniu na æ zawsze prawie dla sw 
małości opuszczonym bydź może. 

Widoczna jest rzecz, że wyrażenie błędu obserwową 
ney odległości od zenit, pochodzącego z przyczyny , że 
widzenia nie jest równoległą do płaszczyzny narzędzia, a] 
robi z tą płaszezyzną pewny kąt 9, jest zupełnie podobn 
i tymże samym otrzymuje się sposobem. Nazywając błą 
ten przez «, będzie 


a 2 dosty Z'E wst” 3 0—2 dosty Z Z wst” :9. 
y 3 y 


Błąd ten «' przez wiadome sposoby može bydź przy 
wiedzionym do ilości bardzo małey, a w ogólności w roz 
wadze wypadków szerokości jeograłiczncy mieysca, błą 
ten razem z błędem wyżey opisanym uważa się i ocenia 
gdyż mamy: s 


e =a- a =2 dosty Z E wst ży — 2dosty: Z E wst*ą4. 
gdzie 4=P +9. 


Błędy tu opisane tym są niebezpiecznieysze , Że są slale- 
czne, tak że w wypadku średnim z wielu obserwacyy, caf- 
kowitą swoję zachowują wartość. Ponieważ zaś zupełne 
zniszczenie tych błędów jest prawie niepodobne, dla tego 
przywiodłszy je ile można do ilości naymnieyszey, nale- 
ży w szukaniu szerokości jeograficzney obserwować gwia- 
zdy ze strony południowey i ze strony północney zenit, 
naówczas bowiem jeżeli obserwacye pićrwszych, z przyczy- 
ny wyżey wskazanych błędów, dają szerokość za małą, ob- 
serwacye gwiazd drugich, dadzą szerokość większą od praw- 
dziwey, tak że tym sposobem w wypadku średnim błąd 
ten znacznie się zmnieyszy, i nareszcie z różnie między 
wypadkami otrzymanemi z obserwacyy w dwojakiem gwiazd 
względem zenit położeniu, można sądzić o dokładności w po- 
łożeniu narzędzia, i o stopniu pewności robionych prze- 
zeń obserwacyy. Nadto z takowych obserwacyy porówna- 
nych z sobą, wyciąga się błąd średni w położeniu narzę- 
dzia, a stąd przyzwoita każdćy odległości od zenit poprawa. 

Oprócz wymienionych tu błędów, może jeszcze wypa- 
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dek otrzymany przez obserwacye bydż błędnym, z przy- 
czyny zgięcia się lunety przez ciążenie nie równe jey koń- 
ców, zwłaszcza jeżeli te przez ciężary przeciwne nie są 
RÓW ażone. Tu zachodzą dwa przypadki, to jest bydz 
oae że koniec ze szkłem okowem bardziey zgina lunetę, 
niż konice ze szkłem przedmiotowem; naówezas przecię- 
cie się dwóch nici środkowych, w ognisku lunety będą- 
cych, gdzie się bierze wysokość gwiazdy, to jest punkt 4 
(lig. q), spada do punktu Æ, oś widzenia bierze położe- 
nie ÆC, i nie trafi na przedmiot P, na któryby w tém po- 
łożeniu narzędzia trafiła, gdyby skutku zgięcia się nie było. 
Wyobrażam tu na figurze przez C środek szkła przedmio- 
towego, przez „44! przewyżkę zgięcia się czyli spadnienia 
dwóch końców lunety. VW takim przypadku podeymując ` 
razem z lunetą nić poziomą do którey się odnoszą wyso- 
kości przedmiotów, Żeby trafić na przedmiot P, powiększa 
się uważana na narzędziu odległość od zenit tegoż przed- 
miotu. Stąd w obserwacyach kołem powtarzającóm, w któ- 
rem koniec lunety ze szkłem okowćm bardziey się zniża, 
niż koniec ze szkłem przedmiotowóm, wszystkie odległości 
gwiazd są za małe o ilość pewną stateczną dla gwiazd pod 
jedną wysokością obserwowanych, różną zaś podłng różney 
ich od wierzchołka odległości. 

Jeżeli koniec ze szkłem przedmiotowóm zgina bardzicy 
lunetę niż koniec ze szkłem okowóm, naówezas rozumu- 
jąc podobnie jak wyżey, łatwo jest w idzieć , że skutkiem 
tóy przewyżki w zniżaniu się końców lunety, jest powię- 
kszenie się wszystkich obserwowanych odległości od zenit. 
Nareszcie jeżeli oba końce lunety równie ciążą tak, Že 
środek szkła przedmiotowego i nić pozioma mikromewu 
o równą ilość zniżają się, takowe zgięcie się lunety żadne- 
go wpływu nie ma na wysokości obserwowane ciat niebie- 
skich i wszystkich znacznie odległych przedmiotów. 

Dla odkrycia i ocenienia błedu zgięcia się w kole po- 
wtarzającóm, można postąpić nąstępującym sposobem: Na- 
zwiymy ilość zgięcia się lunety, wtenczas kiedy luneta jest 
pozioma, przez 7; ilość ta będzie mnieyszą w každém innćm 
położeniu lunety, tak źe jeżeli gwiazda jest u zenit, ilość 
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ta jest zero. Jakoż widoczna rzecz, że siła ciążenia będąc 
zawsze taż sama, a jéy kierunek raz pionowy do lunety. 
w położeniu jey poziomóm, drugi raz w położeniu jey in- 
ném pochylony do niey o kąt równy temu, jaki czyni lu- 
neta z liniją wierzchołkową, wypada, że wyraziwszy zgię- 
cie się poziomu przez x, zgięcie się w odległości od zenit 
Z wyrazi się przez xwst Z (*). Obserwuymy teraz kołem 
powtarzającóm , którego błędu zgięcia się szukamy, dwie 
gwiazdy a i b (fig. gg) i daymy, Że pićrwszey odległość 
obserwowana jest O, drugiey O'; odległości te są błędne 
z przyczyny zgięcia się lunety, jeżeli to rzeczywiście ma 
mieysce. Odległości więc prawdziwe Za i Zb wyrażą się 
tym sposobem 

aZ=0 + z wstaź 


bZ=0' Hz wstóZŹ 
gdzie © może bydź dodatne lub odjemne , 
ab=0 + 0 +a (wst aZ + wstbŹ) 


mia ab—(0+0) __ ab —(0--0') 
" wstaŹ--wstó£  2wstz(a£ +-b2)dost 3 (a4/—52) " 


Tym sposobem z wielką dokładnością zgięcie się poziome 
lunety ocenić można, a mnożąc je przez wstawę odległo- 
ści od zenit gwiazd obserwowanych, wynaleśdź poprawkę 
wszystkich obserwacyy i wyciągnionych z nich szerokości. 
W wyrażeniu na z tu otrzymanem, Oi O' sąto odległo- 
ści od zenit obserwowane, poprawione co do relrakcyi; 
ilość ab oznacza różnicę odległości pozornych gwiazd a 
ib od bieguna północnego 2”, to jest różnicę odległości 
wziętych z katalogu i poprawionych co do poprzedzania 
punktów równonocnych, aberracyi i nutacyi. Qo się ty- 


(*) Chociaż siła zginania lunety jest zupełnie proporcyonalna 
wstawie odległości od zenit, bydź jednak może, że skutek, to jest 
zgięcie się lunety, nie idzie doskonale w tymże samym'stosunku; 
wszakże zdaje się, że oddalenie się od tego prawa w zwyczaynych 
narzędziach astronomicznych, nie może bydź bardzo wielkie. 
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cze mianownika, w nin za ilości aZ i bZ mośna wziąść 
ilości O i O, jako nie wiele od tamtych różne. Owszem 
w rachunku praktycznym w łukach «uZ i bZ, sekundy dla 
łatwości rachunkn bez błędu opuszczone hydż mogą. 

Oprócz wyłożonego tu sposobu wynaydowania zgięcia 
się lunety, można jeszcze to zgięcie się ocenić podług spo- 
sobu wymyślonego i użytego przez Jenerałą Tennera, 
który się_zasadza na znalezieniu dokładnóm różnicy cięża- 
rów dwóch końców lunety, odniesionych do, teyże samóy 
od punktu podpory odległości, i na szukaniu przez zawię- 
szanie różnych ciężarków na obu końcach lunety, w czasie 
brania odległości od zenit jakiego przedmiotu, ile ta różni- 
ca odmienia kąt odległości od zenit na wysokość daną, 
skąd się potćm łatwo zgięcie się poziome wyciąga. 

Sposób nowy Bessela, którego użył do wynalezienia 
zgięcia się lunety w kole połndnikowem Reichenbacha, opi- 
sany jest w „4s/ronomische Nachrichten N. fa. 

Weźmy za przykład rąchunku zgięcia się lunety, obser- 
wacye robione w Sygnale Eytintayckiun, Wypadki tych 
obserwacyy są następujące: — 


(Liczba ob- 


Gwiazdy obserwowane, k 
serwacyy. 


Szerokość Sygnał u. 


« Małego Niedzwiedziaj 318 06%. 36 0-86 
æ Orła. 120 56. 1. 49,47 
e Liry. 110 | 56. 1. 54,80 
a Łabędzia. 50 56. 1. 54,57 
« Ufiucha (Ophinchus).| 102 | 56. A 5o;q4 «(*): 


Niezgoda tak wielka między wypadkami nie mogła po- 
chodzić z błędów obserwacyy, gdyż szeregi pojedyńcze ob- 
serwacyy dla każdey gwiazdy dobrze się z sobą zgadzają; 
źródła więc tego błędu w narzędziu samém szukać wypada. 

Pićrwszy rzut oka na otrzymane wypadki przekonywa, 


(*) Wypadki te są rachowane podług katalogu Bessela (Astro- 
nomische Beob. Sicbeate Abth. von Bessel 1022). 
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że błąd ten nie pochodzi z przyczyny, Że płaszczyzna na 
rzędzia w ciągu robionych obserwacyy mogła nie bydź sta 
tecznie na płaszczyznie koła wierzchołkowggo, gdyż wy. 
padki gwiazd naybliźszych zenit, jak są « Liny i a Pabe 
dzia, ścodkują między wypadkami, co dowodzi, że błąd ma: 
leje w miarę zbliżenia się gwiazdy do zenit i przeciwnie 
Przypuśćmy więc, Że błąd ten pochodzi stąd, że koniec lu 
ucty gdzie jest szkło przedmiotowe, więcey zgina lunetę 
niżeli koniec przeciwny (*), w tém przypuszczenin otrzy 
mamy zgięcie się poziome lunety æ następującym sposobem. 
Użyymy do tego wypadków z gwiazd nayodlegleyszyel 
od zenit i obserwowanych w stronach przeciwnych w zele 
dem zenit, jak są: « Małego Niedzwiedzia, æ Orła, i « Ofiu 
cha. Nazywając przez ZH szerokość prawdziwą sygnału, 
mamy 

e Orła ........... JH ==569.1.4g',47 +ewsl (47.36). 

a Mał. Niedźw..... H=56. 2. 5,86 — s wst(527.19). 
16 59 


R NX -56)-Pwst(ga i 12,87i...błąd poziomy. 


« Ofiucha..........(—=589,1.50',74 -+2 wst(450.19). 
« Mał. Niedźw.....71—=56. 2. 5,86 —awst(52. 19). 
10,42 aga e. 
= WE =) alfa" o błąd poźiomy, 
Błąd zgięcia się średni z dwóch wypadków jest: 
Tæ 


Rachując teraz błąd zgięcia się na kaźdą gwiazdę, to jest 
awstZ, cewst/ it.d. otrzymamy 


(*) Ze składu samego narzędzia można się przekonać, że tak 
~. w rzeczy saméy. 
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e ea 
Gwiazdy obser- | Szerokość niepo- |Błąd zgię| Szerokość popra- 
wownne. prawiona. AOS wiona . 


« Mał. Niedźw. | 569. 2. 5,86 | —6",75 
a Orła. D6. 1. 49,47 
« luiry. 56. 1. 54,80 
a Łabędzia. 56. 1. 54.37 |--2,4 
e Ofincha. 56. 1. 50,74 | 8,0 


BORY. 59,11 
3 8. 58,79 
56 a? 58,57 
56. "a. 56,86 
59,40 


Zbliżenie tak wielkie wypadków zupełnie od siebie 
różnych, jest oczywistym dowodem, że przyczyna tey ró- 
Źnicy między otwzymanemi wprost wypadkami była dobrze 
oznaczona, i co do swajey natury i eo do wielkości. Ro- 
bione potóm obserwacye w obserwatoryum wileńskiem 
w jesieni 1825 roku, dały podług katalogu Bessela błąd 
zgięcia się poziomego 


a =11',481. 


Wypadek, który się nieco różni od wypadku poprzedza” 
jącego, co może pochodzić: nap zód stąd, że gwiazdy do 
obserwacyy użyte nie były wszystkie teź same, które były 
obserwowane w Eytintaycach, a zatem błędy w ich poło- 
Żeniu mogły bydź różne. Powtóre, liczba zrobionych ob- 
serwacyy nie była doslateczną do zniszczenia zupełnie hłę- 
dów samóyże obserwacyi. Nareszcie, bydź może, że błąd 
zgięcia się lunety większy jest nieco latem kiedy tempe- 
ratura jest wysoką, niź w temperaturze zniżoncy jesien- 
ney. (bserwacye w poziomie sztucznym, jakie zamierza” * 
my ta robić, rzucą nowe światło na błędy tego narzędzia, 
i posłużą do ich zniszczenia lub przywiedzenia do ilości 
bardzo małey. Dzisiay kiedy wielka moc optyczna tele- 
skopów błędy obserwacyy samych czyni małemi, nie wiel- 
ka ich liczba przy pewney wprawie obserwalora, może 
przywieśdź błąd obserwacyy do ilości hardzo małey. Ale 
ohserwacye powtarzane tysiąc razy, z naywiększem stara- 
niem, zostaną zawsze błędnemi, jeżeli się jaki błąd statecz- 
ny wnarzędziu znayduje. Szukanie tych błędów stałych, 
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Y 
niszezących owoc licznych i z pracą robionych obserwa 
cyy, powinno bydź nayważnieyszóm Astronoma staranien: 
'[rafne ich postrzeżenie i oznaczenie, jest to co dzisją 
cechuje wyższość talentu Astronoma obserwatora, i co sta 
dzisieyszy Astronomii na wyźszy może podnieść stopień, 


CXXV. Sposoby ułatwiające znalezienie gwiazdy w obserwacyj 
kołem powtarzającem, 


Ponieważ w robieniu ohserwacyi kołem powtarzającóm 
zależy bardzo natćm, iżby w krótkim czasie jak naywię= 
ksza ich liczba zrobiona bydź mogła, dla tego potrzeba sta 
rać się o jak naychyższe w każdóy obserwacyi znalezienie 
gwiazdy, co nie jest zawsze rzeczą łatwą, zwłaszcza jeżeli 
gwiazda jest małą, lub kiedy się obserwacya w dzień robi 
Do tego w zwyczaynych kołach powtarzających zawiesza 
się poziomie przed narzędziem nić, na którą nakierowana 
luneta trafia na gwiazdę; ta więc nić służyć będzie do 
znaydowania wysokości gwiazdy. WV kołach powtarzają: 
cych Reichenbacha , jest małe koło równoległe do koła 
wierzchołkowego, na którćm się bierze wysokość; koło to 
ze skażówką mającą noniusz służy bardzo wygodnie do 
nastawienia lunety na wysokość gwiazdy, położenie bo- 
wiem i rnchy skązówki są zupełnie spólne położenini ru- 
chowi Innety. Do znalezienia zaś poziomołnku gwiazdy 
służy będące u dołu koło poziome, byleby tylko poziomo- 
łuk gwiazd na każdy moment obserwacyi był znanym. Po- 
ziomołuk więc ten wypada pićrwiey wyrachować na kaź- 
dą wielkość kąta godzinnego, co łatwo jest wykonać, jak 
tylko szerokość jeograliczna mieysca i zboczenie gwiazdy 
jest blizko znane. WW troykącie bowiem ZPG (fig. 98) 
mamy boki ZPi PG, ikąt P, do wynalezienia więc kąta 
PZG, użyjemy zrównania trzeciego głównego. 


wst PZ dosty PG 


dosty PZG = =p 7 — ty? dost PZ. 


Licząc poziomołuk od południa mamy 
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poziomołuk = Z = 180 — PZG 


nadto 
PZ=yjo0° — Tl, PG =90° —8 
stąd 
PN dost H sty 8 
dostyZ=dosty P wst H— adnie 


e Z=_ieczliwstD 
sty H dost P — sty £ 
Znak przy styczney & zostaje odjemny, jeżeli obserwujemy 
gwiazdę między biegunem a równikiem, lecz jeżeli obser- 
wujemy gwiazdę południową, naówczas znak styś odmie- 
nić należy. Nadto jeżeli gwiazda przechodzi przez po- 
łudnik w przeyścin niższóm, wtenczas dost P jest odjemna; 
i wyrażenie poziomołuku rachowanego od południa będzie 


—siecz H wst P 


meg sty H dost P+ stys 


Uważając więc kąt P jako kąt między kołem godzinném 
gwiazdy a częścią południka naybliźszą gwiazdy, a kąt Z 
jako kąt rachowany od południka dla gwiazd przechodzą- 
cych przez połuunik ze strony południowćy bieguna, aja- 
ko rachowany od północy dla gwiazd w przeyściach ich 
niższych, będziemy mieć w ogólności forimutę pod tym 
kształtem 
stę Z siecz Mwst P dosty 8 S 

sty H dost P dosty £ F1 


Znak wyższy w drugim wyrazie mianownika bierze się 
wtenczas tyłko, kiedy gwiazda przechodzi przez południk 
między biegunem północnym a równikiem ze strony połu- 
dniowey, przeciwnie kiedy gwiazda przechodzi przez połu- 
dnik pod równikiem lub pod biegunem północnym, wziąść 
należy znak niższy, 

Otrzymuje się jeszcze z wielką dokładnością szerokość 
jeograficzna mieysca przez obserwacye gwiazdy bieguno- 
wey w naywiększych jey od południka wschodnich lub 
zachodnich odległościach (Puis. $ 520). Nakoniec szero- 
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kość ta wynachodzić się może przez obserwacye gwiazdy 
biegunowéy robione w jakićmkolwiek bądź jév położeni 


podług sposobu podanego przez P. Littrowa. (Astronomi 
sches Jahrbuch 1825k. 174) (*). 


pomocą lunety potudnikowey ustawionty pionowo do południką 
mieysca. 


W numerze 49 (AstronomischeNachrichi en dritter Band.) 


mieysca za pomocą lunety pionowo do płaszczyzny poła= 
dnika ustawioney; teorya lego sposobu zależy na tóm. Wy 
stawmy sobie południk mieysca PZ przecięty przez koło 
wierzchołkowe „42.8 (**), opisywane przez lunetę południ- 
kową, którey oś optyczna pićrwiey urządzoną została; wy- 
raźmy przez T i Í" obserwowany na zegarze gwiazdowym 
czas przeyścia gwiazdy przez nić lunety, wyrażającą koła 
wićrzchołkowe „48, raz kiedy to przeyście ma mieyscee 
ze strony wschodniey w punkcie „4, drugi raz ze strony 
zachodniey w punkcie .B ; przez r zaś i r oznaczmy po- 
prawy czyli różnice czasu zegaru od czasu gwiazdowego, 
odpowiadające czasóm obserwacyy T'i 7”. Nadto nazwiy: 
my wznoszenie się proste gwiazdy przez a, 


APZ=<p BPZ=p' AP=90— £ 
PZA=a PZB=a PZ==90— HH. 
sty £ dost H — wsi H dost p 


PADY A= wstp 
„,  styGdost H —wst H dos 
dosty a = DES WODO ; 
* wstp 
Że zaś 
a=180 —a, dostya=— dostva 


Stąd 


(+) Uwagi nad tym sposobem znaydzie czytelnik w Connois= 
sance des tems 1826. k. 373. 
(++) Figure łatwo jest sobie wystawić. 
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wstp (stygdost H—wstHdostp)=wstp(wstHdostp'sty—édost H) 

wst p sty: — sty H dostpwstp= wslpsty Hfdostp— styBwstp 
sty H wst(p + p')==sty £ (wst p -H wstp) 

styHwsti(p | p )dost;(p+-p') =styAwst;(p + p)dosti( p — p) 


ię aga ONR W) 
sly HERE dost ;(p'--p) .......... (m) 


= sty é n E i -e (m) 


Podłng tego zrównauia mając znane a, ñ, r. ir, możną 
z dwóch obserwacyy T'i Z’ wyciągnąć szerokość jeogra- 
ficzną mieysca. Jeżeli te ilości æ, 6, rir wie są doska- 
nale znane. szerokość Z7 będzie błędną o ilosc AH, która 
zależeć będzie od wpływu jakie mają błędy da, dg, dri dr 
na szerukość H. s 

Różniczkując zrównanie (ma) co do H, «,£,7, i ręotrzy- 
mujemy 


dT de dosta (p'—p) + dasty£ sty? (p —p) 


_ IdestyBwstp" , ade'siyEwstp 
dost’: (p+ p) T dos} (PP) 


Wyrzucając z piórwszego wyrazu drugiey strony mnożni- 


osi <= R ; : . . 
ka ilości ETZ przez zrównanie (m) i kładąc w innych 
> 
wyrazach zamiast sty £ wyrażenie jóy z tegoż zrównania 
(m) wyciągnione, przyydziemy do następującego zrównania 
dg wst 2H , 
dl=— —  —-+duzwsteHstyz;(p—p) 


wsl 28 


drwsteHwsip , drwst2Hwstp 
" 2(dostp --dostp) ` 2(dostp +-dostp) 


Jest to ogólne zrównanie gdzie można widzieć jle każdy 
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z błędów może mieć wpływn na szerokość mieysca, i w 

kich przypadkach wpływ ten jest większy lub mnieysz; 

Lecz jeżeli ustawimy lunetę południkową tak, iżby op 

sywane koło wićrzchołkowe było pionowe do południk 

naówczas 
T'4r + T' +r P 
— r Za 


sty H= sty Asiecz 3 (T' -+r — F—r).... (m) 


dH -ą(ddeywsta tsiya T- — Ti): 
VSL? 


Tu widzimy, że błąd w szerokości zależy od błędu w zbo- 
czeniu gwiazdy i od błędu w znajomości biegu zegaru 
w przeciągu między obserwacyami. Lecz ponieważ bieg 
zegaru można zawsze nważać jako dostatecznie znajomy, 
tak, iż ilość dr —dr z dokładnością wiadomą bydź może 
błąd więc ten za żaden uwaźąć można, tym bardziey, kie- 
dy weźmiemy gwiazdę górującą nie daleko zenit, gdyź 
wtenczas ilość 77— 7' jest mnieyszą, stąd błąd w znajo 
mości czasu mnieyszy wpływ ma na szerokość szukaną. 
Pozostaje więc jeden błąd w szerokości wypadający z przy 
czyny błędu w przyjętóm. zkboczeniu gwiazdy. Błąd ten 
wyraża się przez 
j j ta 
ws 
dH = dg —— — 
wst25 
gdzie, jak widzimy, błąd w zboczeniu tym bardziey wpły- 
wa na szerokość jeograficzną mieysca, im wst28 mniey- 
szą jest od wst2//. Jeżeli weźmiemy gwiazdę przecho- 
dzącą przez zenit, naówczas 


dH = de 


to jest całkowity błąd w zboczeniu znayduje się w otrzy- 
maney szerokości jeograficzney mieysca. Nieprzyzwoitość 
ta wspólna jest wszystkim sposobóm znachodzenia szero- 
kości jeograliczney imieysca, które się na znanćm zbocze- 
niu gwiazdy zasadzają. WVV dzisieyszym stanie Astronomii 
znaczna juź liczba gwiazd stąłych tak jest dobrze ozna- 
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czona, iż jch położenie w szukaniu szerokości jeograficz- 
ney imieysca za doskonałe wiadome przyjąć można; powtó- 
re jeżeli tego sposobu użyć chcemy do oznaczenia różnicy 
w szerokości dwóch mieysc, oddzielonych od siebie kilku 
stopniami południka, zp.mieysc leżących pod 51? i 56° sze- 
rokości północney, i jeżeli używamy tóyże saniey gwiazdy 
przechodzącey zp. przez zenit mieysca mającego szerokość 
jeograficzną 51”, naówczas łatwo się jest przekonać, że 
błąd dwóch sekund w zboczeniu gwiazdy nie zrobi wię- 
cey błędu nad 07,11 w otrzymaney różnicy szerokości jeo- 
graficzncy mieyse (*). Ważną jest korzyścią tego sposobu 
naprzód to, że w ustawieniu lunety południkowey piono- 
wo do płaszczyzny południka, dosyć jest bydź pewnym o 
jednę tylko minutę łuku; powtóre, robiąc obserwacye dnia 
każdego w odmicnnćm położeniu końców osi obrolu lunety 
co do północy i południa otrzymujemy wypadek średni nie- 
zależny od błędów narzędzia, to jest od urządzenia muiey 
dokładnego osi optyczney, i od nie równey wielkości śre- 
dnie obu walców na których się obraca luneta. 

Jeżeli koło wiórzchołkowe opisywane przez lunetę nie 
jesl doskonale pionowe do południka, ale robi kat blizki 
go”, tak że :(p' — p) nie przechodzi 1.50, i wtenczas je- 
szcze zrównanie (m) może hydź rozwiązane bez błędu, po- 
dług zrównania (77); gdyż biorąc logarytmy o siedmiu licz- 
bach dziesiętnych znaydujemy, że /.dost(a. 50')==0. Chcąc 
wiedzieć jaki błąd w poziomołuku odpowiada błędowi je- 
dncy minuty i pół w kącie godzinnym na szerokość M, 
różnieczkuymy zrównanie 


(+) Chcąc wiedzieć ile błąd popełniony w czasie obserwacyi 

wpływa na szerokość szukaną, dosyć jest rozważyć zrównanie 
dH =} dpsty pwst2H, 
które jest «równaniem różniczkowóm zrównania 
sty H =sty Bsiecz. p 

gdzie Hip uważamy za zmienne. Zastanawiając się nad temi 
zrównaniami łatwo jest widzieć, jakie gwiazdy wybierać należy 
żeby błąd popełniony w obserwacyi uaymnieyszy miał wpływ na 
szerokość szukaną, 
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dosty awstp =sty 8 dost H — wst.H dost p. 
uważając a i p za zmienne; otrzymujemy zrównanie 


la 
REA wstp = wst dp wst p — dp dost p dosty a 


wst'a 
w którem  dp=v.3o'. 
Biorąc w tém zrównaniu przez przybliżenie à 
Wia =b, dp dostp dosty a = o 
wypada da = dpwst fL. 


pno 


Na szerokość jeograficzną J = 55°” mamy 


da = go' wst55 = 75,7 = 1. 15,7. 


Może więc koło wierzehołkowe opisywane przez lunetę 
bydź pochylone do południka mieysca na jo” = 73⁄9 a 
w użyciu zrówuania (m) żaden stąd błąd wyuiknąć nie 
może. Wreszcie łatwo się jest przekonać, że w szeroko= 
ści jeograliczncy 55°, jeżeli poziomołuk płaszczyzny przez 
lunetę opisywanćy jest go” s=5, błąd w wypadku na sze- 
rokość me wynosi jednóy dziesiątćy sekundy (*). 

Łatwo jest widzieć, źe otrzymując przez sposob tu Wy- 


(+) Dzisiay kiedy wymiary jcodczyczne w Gubernii W ileń- 
skiey, Kurlandskiey i Grodzieńskicy z matematyczną prawie do- 
kładnością wykonane zostaly, mając oznaczone z pewnością przez 
obserwacye astronomiczne położenie jednego w tey sicci miey- 
sca, długość i szerokość jevgraiiczną kilku tysięcy imieyse można 
stąd wyrachować. Położenie to jednak tym sposobem otrzymy- 
wane zależy zupełnie od kształtu i wielkości ellipsy, zgadzają- 
cey się z łukiem południka, przez sieć rozmiarów przechodzą- 
cym; tak, Że rachunki robione na rożne spłaszczenia ziemi war- 
tości, dają wypadki bardzo od siebie rożne. % tego względu 
niezmordowany w śledzeniu prawdy nuczony tych rozniiarow 
Naczelnik Jenerał Tenner , przedsięwziął oznaczenie wielkości 
różnych części mierzonego południka, żeby z nich wyciągnąć 
ellipsę jaka w prowinevach hlizkich Wilna naylepiecy z figurą 
połndnika zgadza się. 'Troskliwa o doskonalenie nauk Zzwierze 
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łożony szerokość jeograficzną mieysca, można razem otrzy- 
mać kąt jaki robi południk mieysca z liniją łączącą to 
mieysce z Sygnałem jeodezycznym. Do tego potrzeba znać 
nie tylko bieg dzienny zegaru, ale jeszcze jego różnicę od 
czasu gwiazdowego, co się łatwo otrzymuje przez wyżey 
podane w tém dziele sposoby. Mając szerokość jeograficz- 
ną mieysca, położenie gwiazdy, i zrównanie czasu zega- 
rowego znane, wynaydźmy przechód tey gwiazdy przez 
południk; przechód ten porównany z obserwacyą przeyścia 
gwiazdy przez koło wićrzchołkowe da kąt godzinny. 4 troy- 
kąta więc PZA gdzie boki PZ i PA, oraz kąt godzinny 
P jest znany, wynaydziemy kąt Z, lo jest pochyłość do- 
kładną koła wićrzchotkowego opisywanego przez lunetę do 
południka mieysca, która jakeśmy mówili może wynosić 
go == à, gdzie 3 jest ilością bardzo małą. Znając tym spo- 
sobem poziomołuk koła opisywanego przez lunetę, dosyć 
jest za pomocą koła powtarzającego wymierzyć kąt na po- 
ziomie między znakiem do którego luneta jest ustawiona 
a sygnałem jeodezycznym, żeby stąd wyciągnąć poziomo- 
łuk tego Sygnału, wzięty na poziomie mieysca_ któregośmy 
szerokość jeograficzną oznaczyli. 


chność Uniwersytetn naszego chciała żeby Obserwatoryum tu- 
teysze dzieliło trudy tak ważnego przedsięwzięcia. Przy końcu 
lata roku bieżącego 1826 zaczną się roboty od oznaczenia łuku 
południka przeszło 1°% wynoszącego, między Sygnałem na gra- 
nicy polnocney Kurłandyi a Syynałem w okolicach Wilna bedą- 
cym, przez obserwacye astronomiczne jednocześnie w obu miey- 
scach robione; w latach następnych wykonane zostaną podobne 
obserwacye astronomiczne na południowey części łuku. Dokła- 
dne oznaczenie jeograficznego położenia wielkiey liczby imieyse, 
i pomnożenie małego zbioru prawd jakie do téy pory względem 
figury ziemi otrzymać potrafiono , będzie owocem tey długiey 
pracy. Sposob ta wyłożony Bessela, oznaczenia szerokości jeo- 
graficzney mieysc po raz pićrwszy w wymiarze siopni południ- 
ka użytym będzie. 
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CXXVII. Obserwacye dające położenie południka mieysca wzglęs 
dem danego koła wićrzchołkowego. 


Dla znalezienia kąta jaki rohi bok troykąta lnb inną 
jaka linija na poziomie z południkiem mieysca, nayprost- 
szy jest sposób nżyć lunety południkowćy. I tak daymy 
że PZB (fig. 100) oznacza nam południk mieysca, z któ 
rym bok troykąta jeodezycznego Z4, czyli koło wierze 
chołkowe przechodzące przez wićrzchąłek troykąta ./, robi 
kąt BZA, potrzeba oznaczyć ten kąt czyli poziomoluk Sy- 
gnału „4. Na ten koniec ustawmy lunetę południkową do- 
skonale do płaszczyzny południka podług sposobów wyżey 
podanych, i podług ustawionćy tak lunety umieśćmy znak 
B na płaszczyźnie południka, naówczas nie więcćy nie po- 
zostaje, jak mierzyć ciągle kołem powtarzającćm odległość 
punktu „4 od punktu Z, to jest łuk £P, którego projekeya 
na płaszczyzuę poziomu jest właśnie miarą kąta ZZB. 
Kąt ten AZB łatwo się dochodzi z troykąta ABZ, gdzie 
AB jest znane, a zaś AZ i BZ pićrwiey wynalezione 
hydź powinny przez wymiar kołem powtarzającćm odle- 
głości od zenit punktów <Æ i B. 

W wymiarach jeodczycznych gdzie się używają narzę 
dzia przenośne, a załóm małego tylko wymiaru, nie zaw= 
sze można użyć wyłożonego teraz sposobu, który wymaga 
doskonałćy lunety południkowćy i dokładnego jćy usta- 
wienia. Naówczas można go zastąpić przez obserwacye 
odległości słonca lub gwiazdy od punktu, którego się po- 
ziomołuk wynachodzi, Jakoż wyobraźmy sobie gwiazdę 
w punkcie S, którey odległość od punku Æ jest SA; 
mierzmy tę odległość za pomocą koła ustawionego do pła- 
szczyzny przedmiotów „SiS, iznaczmy czas takowćy ob- 
serwacy!, naówczas w troykącie SZA będziemy mieć boki 
AZ i AS z obserwacyi, a hok SZ z rachunku, gdyż ma- 
jąc szerokość jeograficzną mieysca, zboczenie gwiazdy, i 
czas obserwacyi, a stąd kąt godzinny gwiazdy danćy, mo- 
Żemy łatwo otrzymać na ten moment jćy odległość od ze- 
nit. Rozwiązując więc troykąt SZ4 otrzymujemy kąt SZA, 
który dodając do kąta SZB, mogącego się wyrachowaś 
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z tróykąta SZP, otrzymujemy kąt 4ZB, to jest poziomo- 
łuk szukany punktu.. Jeżeli do obserwacyi wybraliśmy 
jaką gwiazdę, naówczas obserwacyą robić musimy w no- 
cy i wpunkcie Æ ustanowić latarnię, z tego względu wy- 
godnieyszą jest obserwacya słońca, gdzie się bierze odległość 
jego brzegu od przedmiotu, dodając potóm lub odciągając 
promień słońca otrzymujemy odległość środka słońca od 
przedmiotu. Albo też można obserwować raz jeden brzeg 
drugi raz brzeg drugi, tym sposobem otrzymana odległość 
jest już odległością środka słońca. Obserwacye te zazwy- 
czay robią się przez koło powtarzające, i tym sposobem 
otrzymuje się odległość wielokrotna, Że zaś ta odległość cią- 
gle jest inna, dla tego znaczy się doskonale czas każdey 
obserwacyi, a wypadek średni z kilku obserwacyy może 
się uważać za odległość odpowiadającą czasowi średniemu; 
ztą jednak uwagą, że takowy wypadek z małéy tylko licz- 
hy obserwacyy wyciągany bydź może, odmiany bowiem od- 
łegłości słońca lub gwiazdy od przedmiotu jakiego ziem- 
skiego nie są proporcyonalne czasowi, i przez małą tylke 
liczbę minut za takie uważane bydź mogą. 
Dla znalezienia przez rachunek boku ZS i poziomołuku 
SZP z troykąta SZP, gdzje znany jest kąt P i dwa boki 
ZP =q i SP=a, można użyć analogii Nepera. 


dost ;(A—g) 


sty ; (Z-- k a OREŃ 


rst (A — 
sty } (Z— S) =dosty 4 P weta ED) 
gdzie Z=SZP. 
Mając tym sposobem kąt S, otrzymamy bok SZ przez 
zrównanie 
wst P wst A 
awst 


wst SZ = 


SZ oznacza odległość środoziemną środka słońca od zćnit, 
chcąc więc z niey otrzymać odległość pozorną, to jest taką 
jaka się rzeczywiście znayduje w troykącie SZ4, gdzie S 
uważamy za mieysce pozorne środka słońca, potrzeba otrzy- 
pz 
2) 
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maną z rachunku odległość zmnieyszyć o ilość refrakcyi 
powiększyć o ilość parallaxy. Przystąpić potćm należy « 
rozwiązania troykąta SZA, gdzie SZ, AZ, 1.48 są znane 
łatwo więc jest otrzymać kąt SZA, a następnie kąt szu 
kany „AZB. 
W szukaniu poziomoluku przez obserwacye słońca ną 
leży po każdych cztérech lub szesciu obserwacyach prz 
czytać łuk przebieżony na kole powtarzającóm, gdyż wzro 
poziomołuku jakeśmy tu już namienili, przez krótki tylk 
przeciąg czasu za proporcyonalny czasowi uważać można 
Otrzymuje się tym sposobem pewna liczba wypadków z któ 
rych każdy polega na małey tylko liczbie robionych obser 
wacyy, i z tych wszystkich potóm wyciąga się wypade. 
średni. Naykorzystnicysze tego rodzaju obserwaeye są te, 
które się robią blizko na sześć godzin przed południem i 
w tyleż godzin po południu, gdyż wtenczas omyłka w cza 
sie czyli w kącie godzinnym rachowanym, naymnieyszy má 
wpływ na poziomoluk, jak to w wyrażeniu błędu poziomo 
łuku przez funkcyą kąta godzinnego widzieć można (Bas 
du S. metr. T. Il.p. 150). Obserwacye odległości gwiazdy 
biegunowey w naywiększych jóy od południka odległo- 
ściach, służą bardzo dobrze do gznaczenia poziomołuku. Ja- 
koż znając moment kiedy gwiazda biegunowa jest w odle- 
głości sześciu godzin od południka, szukaymy na ten mo- 
ment jey odległości od punktu .4 (fig. 101), co się otrzy- 
muje przez obserwacye robione przedtą chwiłą i po niey. 
Mamy więc w troykącie ZGP, 


dost ZG = dost PZ dost A 
gdżie P i A=PG powinny bydź znane. 


wst A 


wstPZG = PZ" 


W troykącie GZ.4 mamy trzy boki znane, otrzymamy 
przeto kąt GZA, 
GZA+GZD=AZP=AP 


gdzie £' i P są punkta gdzie koło wićrzcholkowe znae 


` 
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ku „4 i południk mieysca spotykają pozióm .4'GP. Na- 

e reszcie otrzymuje się jeszcze poziomołuk punktu danego 
przez obserwacye naywiększey jego i naymnieyszey odle- 
głości od gwiazdy biegunowćy. Wyłożenie tego sposobu 
znaydzie czytelnik w Astr. Delambra 'T.IIL k. 5g1. (Puis. 
Geod. T. IL p. 158). 
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< 


Sextans źwierciadłowy (Sextant de Réflexion), 


2 NM 


CXXVIII. Skład Sextanga źwierciadłowego i jak się przezeń 
mierzy odległość dwóch przedmiotów. 


Wyobraźmy sohie Ink ÆB (fig. 102) zrobiony z metallu 
i podzielony na części, którego środek jest w punkcie C. 
Linija CB ma przy końcu B wernier służący doczytania 
łuku przezeń przebieżonego , na drugim zaś końcu jest 
zwierciadło ZJ, nionowie do płaszczyzny narzędzia ABC 
osadzone, i uległe tymże samym ruchom jakie linii CB 
nadawane bydź mogą; zwierciadło 10 zowie się źwiercia- 
dłem wielkióm. „Drugie źwierciadło małe, jest w mieyscu 
F ustawione także pionowie do płaszczyzny narzędzia, I 
zakończone szkłem przeźroczystóm tak, że luneta umie- 
szezona w mieyscu O wykierowana jest na liniją oddziela- 
jącą szkło od żwierciadła. Zwierciadło małe jest statecz- 
nie przytwierdzone do narzędzia, pochyłość jego do źwier- 
ciadła wielkiego odmieniać się tylko może przez odmia- 
nę położenia linii CB, i kiedy linija ta takie ma położe- 
nie, że wernier B jest doskonale na zero, źwierciadło wiel- 
kie powinno bydź doskonale równoległe źwierciadłn ma- 
temu. W tém położeniu jeżeli patrzymy na przedmiot jaki 
bardzo odległy, jak jest zp. gwiazda będąca w punkcie G, 
gwiazdę tę widzieć naprzód będziemy przez szkło po linii 
GO, powtóre widzieć będziemy drugi obraz tey gwiazdy 
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po téyże saméy linii, pochodzący z odbicia się promieni 
GC równoległego promieniowi GV od źwierciadła wielkie- 
go, a potóm od żwierciadła małego, kątbowiem GCN=CNO 
Daymy teraz, że patrząc ciągle przez Innetę na przedmig 
G posuwamy koniec linii CB ku 4, tak, że linija ta uno 
sząc z sobą źwierciadło LGM bierze teraz położenie ¿mD 
widoezna rzecz, że obraz gwiazdy G' formowany przez po- 
dwóyne odbicie się, nie będzie mógł bydź widziany razem 
z przedmiotem przez lunetę O, natomiast inny jaki przed- 
miot zp. xiężyc będący w mieyscu ) może przez podwóy= 
ne odbicie się robić obraz widziany przez lunetę w kie- 
runku OMV, tak, że xiężye i gwiazda odległe od siebie ką- 
tem ) CG, będą widziane w dotknięcin z sobą; jeżeli tedy 
jest związek między łukiem BD przebieżonym przez wer- 
nier, a kątem )CG,i jeśli potrafimy oznaczyć ten zwią- 
zek, naówczas czytając przebieźcny łuk BD od zera do 
punktu D, wnieść z tego będziemy mogli wielkość kąta 
) CG między gwiazdą i xiężycem, czyli w ogólności będzie- 
my mogli mierzyć odległość kątową dwóch przedmiotów 
jakichkolwiek, byleby ich odległość od obserwatora była 
tak wielka, iżby odlegiość dwóch żwierciadeł JV i C by- 
ła niczóm w porówuaniu do odległości przedmiotów. 
Ponieważ xiężyc ma bydź widziany przez odbicie w tém- 
że samém mieyscu co gwiazda, wypada więc, że powtór- 
nie odbity promień idący od xiężyca powinien isdź w kie- 
runku promienia [VO idącego wprost od mis Nazwiy- 
my kąt LCG, jaki czyni promień od xiężyca idący z pła- 
szczyzną żwierciadła wielkiego, przez 24, kąt zaś DCB 
ubieżony przez ramie CB nazwiymy przez 8; widoczna 
rzecz, że kąt między promieniem GC a płaszczyzną żwier- 
ciadła jest teraz Æ-+0, kąt zaś między tą płaszczyzną a pro- 
mieniem JVC jest «/—£; kąt ten podług praw odbicia jest ten- 
Że sam co kąt, jaki czyni promień wpadający xiężyca z pła- 
szczyzną lG. Mamy więc, że kąt między GC i płaszczy 
zną źżwierciadła wielkiego jest „4--*, kąt między tąż pła- 
szczyzną a promieniem ) C jest //—6, stąd różnica tych 
kątów czyli odległość xiężyca od gwiazdy równa jest 
A--8—(4—8)z= 28. 
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Chcąc więc wymierzyć odległość dwóch przedmiotów zp. 
xiężyca i gwiazdy, dosyć jest patrząc przez lnnetę na gwia- 
zdę, posuwać liniją LCB tak, iżby podwóynie odbity obraz 
brzegu xiężyca malował się w dotknięciu z gwiazdą ; łuk 
BD przebieżony rozmnożony przez dwa, daje odległość 
gwiazdy od brzegu xiężyca. Albo można podzielić jak się 
to zwyczaynie robi, łuk „48 wynoszący mp. 60? na liczbę 
stopni podwóyną, naówczas przeczytane po obserwacyi po- 
łożenie werniera, daje zaraz szukany kąt odległości dwóch 
przedmiotów. Stąd wypada, że w narzędziach tego rodzaju, 
tük pewnóy wielkości jest wystarczający do mierzenia dwa 
razy większey odległości między przedmiotami; itak Sex- 
tansem można mierzyć odległości 120”, kwadransem 180? 
i tak daley Oprócz mierzenia Sextansem odległości dwóch 
jakichkolwiek przedmiotów, można jeszcze mierzyć tarcze 
słońca lub xiężyca poziome lub wićrzchołkowe, i znacho- 
dzić wysokość ciał niebieskich nad poziomem. W tym 
ostatnim rodzaju obserwacyi pozióm jest widziany przez 
górną część żwierciadła małego, zakończonego szkłem prze- 
zroczystóm, i dla tego ta część zowie się szkłem pozio- 
mowćm (horizon glass), na morzu gdzie poziom zazwyczay 
z dostateczną jest oznaczony dokładnością, wysokość gwia- 
zdy otrzymuje się robiąc sposobem opisanym jey dotknię- 
eie z punktem naybliższym poziomu. Na lądzie w podo- 
bnych obserwacyach używa się poziom sztuczny, takim jest 
jakakolwiek bądź powiórzehnia wypolerowana i ustawiona 
do poziomu, albo po prostu pewićrzchnia wody, Żywego 
srebra, lub innego rozcieku w spoczynku zostającego. Na- 
ówczas ruszając zwierciadłem wielkićm, przyprowadzić mo- 
na w ognisko lunety dwa obrazy zp. słońca, jeden od- 
bity od poziomu sztucznego, drugi formujący się przez po- 
dwóyne odbicie się w dwóch źwierciadłach. Obserwacya 
zależy na zetknięciu brzegów tych obrazów, wyższego z niż- 
szym, lub niższego z wyższym. Kąt wskazany przez na- 
rzędzie jest podwóyną wysokością brzegu wyższego lub niż- 
szego, odeiągając więc lub dodając średnicę słońca do wy- 
padku obserwacył, otrzymujemy podwóyną wysokość środ- 
ka słoiica. W obserwacyach słońca dla osłabienia światła 
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tey gwiazdy są przy zwierciadle wielkiem i przy szkle po- 


ziomowćm szkła ćmiące, któremi moc światła miarkować 
i 


można, 


CXXIX. Rozbiór i poprawa różnych błędów w obserwacyach Sex- 


tansem źwierciadiowym znaydować się mogących. 


W obserwacyach opisanćm tu narzędziem potrzeba na- 
przód upewnić się, czy zwierciadła przy narzędziu będące 
są doskonale pionowe do płaszczyzny narzędzia. Dla spraw= 
dzenia pionowości źwierciadła wielkiego, należy dać takie 
położenie oku, iżby brzeg narzędzia razem z obrazem 
w źwierciadle mógł bydź widzianym; jeśli brzeg odbity 
zgadza się z breegiem rzeczywistym tak, że się wydaje bydź 
jego dokończeniem, znakiem jest, że żwierciadło jest pio- 
nowe do płaszczyzny narzędzia; w przeciwnym przypadku 
warunek pionowości uskutecznia się za pomocą śrub przy- 
twierdzających źwierciadło do alidady ZB. To zrobiw- 
szy uważa się jakikolwiek przedmiot ziemski, i posuwa się 
alidada póty póki przedmiot wprost widziany i obraz przez 
podwóyne odbicie się zrobiony, nie zeydą się zupełnie, je- 
śli to w jakićmkolwiek położeniu ma mieysce , naówczas 
źwierciadło małe jest równoległe wielkiemu a zatćm pio- 
nowe do płaszczyzny uarzędzia. Jeżeli przedmiot wprost 
widziany nie może się zeyść zupełnie z obrazem odbitym, 
należy za pomocą śrub odmienić pochyłość płaszczyzny 
zwierciadła małego, tak iżby dwa widziane obrazy dosko- 
nale z sobą zgodzić się mogły. 

Dla robienia obserwacyy na płaszczyźnie równoległcy 
do płaszczyzny narzędzia, staraniem powinno bydź artysty 
umieścić lunetę równolegle do tey płaszczyzny, naówczas 
obserwacya robi się na linii któraby rozdzieliła pole lu- 
nety na dwie równe części. Dla oznaczenia dokładniey- 
szego tóy linii, są w ognisku lunety dwie nici równoległe 
do płaszczyzny narzędzia, odległe od siebie na stopień lnb 
dwa, stykające się więc punkta dwóch ohrazów w równóy 
od tych nici odległości znaydować się powinny. Zeby kąt 
przeczytany na narzędziu był kątem rzeczywistym, wi- 
doczna jest, Że żwierciadła powinny bydź sobie rownole- 
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głe wtenczas, kiedy wernier odpowiada zero. Dosyć więc 
jest obrać jaki przedmiot i uważać, czyli w tém położeniu 
werniera obrazy przedmiota uważanego mogą się z sobą 
zgodzić doskonale lub nie. WW tym ostatnim przypadku 
należy źwierciadło małe posunąć tak, iżby się obrazy z so- 
bą zeszły, albo co jest łatwiey, zeyście się to obrazów wy- 
konać przez poruszenie werniera, i uważać potóm jakie- 
mu podziałowi wernier odpowiada; ilość odeyścia wernie- 
ra za zero lub w stronę liczących się podziałów, będzie 
ilością którą do wszystkich odległości obserwowanych do- 
dać lub odciągnąć należy, żeby otrzymać kąt prawdziwy. 
Sprawdzenie to można jeszcze otrzymać przez obserwacyą 
słońca następującym sposobem. Posuwając alidadę LCB, 
złączmy jeden z brzegów: odbitego obrazu z brzegiem nay- 
bliższym obrazu wprost widzianego, i przeczytaymy podział 
któremu skazówka werniera odpowiada, przesuńmy polóm 
dwa obrazy jeden przez drugi, aż póki drugie dwa brzegi 
nie zetkną się z sobą, i przeczytaymy znowu położenie wer- 
niera. Ponieważ źwierciadła są równoległe wtenczas kic- 
dy oba obrazy są w témže samém mieyscu, jeśli więc punkt 
zera jest właśnie położeniem skazówki werniera w tém po- 
łożenin żwierciadeł, wypada, że w obn opisanych teraz ob- 
serwacyach, położenie werniera powinno bydź równo od- 
dalone od zera, raz w jednę stronę drugi raz w drugą. Jeżeli “ 
wypadek ten mieysca nie ma, naówczas połowa różnicy 
dwóch odczytanych obserwacyy jest błędem narzędzia, któ- 
‚ry do wszystkich odległości z przyzwoitym znakiem doda- 
ny bydź powinien. 

Narzędzie tu opisane jest ważnego bardzo użycia na 
morzu, służy bowiem do znalezienia szerokości i długości 
jeograficzney mieysca przez obserwacye wysokości i odle= 
głości słońca lub gwiazd od xiężyca; na lądzie do tegoż 
samego celu w niedostatku innych narzędzi użytćóm bydź 
może. Obserwacya robi się trzymając w ręce prawey na- 
rzędzie, a lewą posuwając alidadę, Albo też dla większey 
wygody użyć można pewnego rodzaju podstawka, na któ- 
rym narzędzie z boku opartićm bydź może. Narzędzie to 
dla małego zazwyczay rozmiaru i łatwego użycia bardzo 
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jest wygodne w podróżach astronomicznych; wszakże nje- 
podobna jest przezeń ostateczny w obserwacyach otrzy 
mać dokładności z przyczyny, że moe optyczna lunety jest. 
bardzo mała, obserwacya narzędziem nie mającćm stałe 
posady mniey pewna, nareszcie błąd w podziałach lub 
w przeczytaniu stopni podwaja się, gdyż kąt przebieżony 
na narzędziu jest połową kąta szukanego. 

Początek na którym się opićra teorya koła źwiercia- 
dłowego (Cercle de reflexion) jest ten sam jaki tn wyłoży” 
lismy; obszerne tego narzędzia opisame znayduje się w dzie- 
le pod tytułem: Description et usage du cercle de refle- 
xion par Ch. De Borda, także w Astronomii Biota (T. D 
k. 578). 
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Położenie średnie nayznakomitszych gwiazd na początek 
roku 1823. (Nautical Alman. for the year 1827). 

Nazwi sko, i wielkość oj Odmiana Sato Gy Odmiana 
gwiazdy. w Czasie. | OCZNA ARR a Joczna. 

a Małego Niedź. 2—5| o*. 57.460 | -1501| 1.382 Gjieg 19,4 
Aldebaran. . .. * . 1) 4. F 3,45! 75. 5u. 18 7,7 
Repa ES E A A 3.37, a ke 3 H TA 
Igtel . « - 2 « 1 11 Ij 9. 0. 2,2 2, 9 24. 4,5 
a Orioma. . . » + .. a| 5. 45. 35,6 3,25| B2. 58. 4 Aa 
Synu a ae omat 1| 6. 57. 20,9 6 106. 28. 3 + 4,8 
Kastor. ..%«.. 1—2! 7. 25. 17, 3,05 | A 45, 29 7,2 
Payan s AJARA u S5 ae 1 — 
We a: —5| 7. 54. 28,5 g| 61. 55. 17 a 
Regulus .....-. 1| 9. 50. 56,3 3,31 77. 10. 16 17,5 
RE Eo Ghia 1 15. +5. RR y ka = o 18,9 
Avrkturus, . . . . .. ajrt. 7.30, 2,7 9. 55. 29 1 940 
Ej NSA 1|15. 18. aż 3,66 116. 1. 43 8,7 
e M 2. . «4. . « 1|18. 50. 57,0 2,05 | 51. 22.351 |— 5,0 
a Orła. .... . 1—2j1g. 42. 8,9 2,93 | 81. 55. 50 8,9 
æ AB REC 2,20 2 aa AR 49. A a 12,0 
e Popata «.. « « . « 2|22. %2 2,98 | 75. 44. 42 19,0 

æ Andromedy. . 2—-5|25. 59 LA 5,08 | 51. 53. 
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Tablica elementów planet. 
Odległość średnia planet od słońca. 
Planety. W promieniach |W milionach Mace 
= 5 Ta i n Ś ie- 
ziemi. mil jeograf. mi od. słód 
Merkuryusz. 9528 8 0,587 10 
Wenus. 17429 15 0,7235524 
| Ziemia. 240096 21 1,0000 
Mars. 36715 52 1,9250027 | 
Ceres. 66674 58 2,767245 
Jowisz. 125557 108 5,2027092 
Saturn, 2290+0 | 199 | 9,558-705 
Uranus. 462241 i 3a8 | 10,1855099 


Srednice obser wo. | 


Nay- Nay. Objętości. | Massy. | Gęstości, 
i większe.|mnieysze; 
|Słonce. 52,595 | a RU E 1595324,0] 529650 0,25624 
Merkuryusz. ;11",27 E -99 | 0,0! Ti 0,1627 | 2,872646 
Wenus. ks 9 wę 0,8828 3 0,9245 1,04701 
A E t 
Ziemia. — | 1. | 1. 1. 
Xiężye. 35,018 i „656 0.0204 0,0146 | 0,715076 
Mars. 7 | 5,50 0,1585 | o. a 0,950756 
Jowisz, 14,48 |50',15  |1280,8 308, 0,24119 
Saturn (*). |20',12 | 16,50 ETE AB 0,095684 
Uranus. | E | 2495 61,26 Ta 0,020802 


Obrot gwia- Obrot Syno- . 
y. iraz, Obrot wirowy. 
Słońce. — _ — — — 257,012 
Merkuryusz. 87,9! 5926 1157,877 1, 00582 
| Wenus. 224,70082 585,920 0,97313 
| Ziemia. | 365, 256584 | <= | 0,90727 
Xiężyc. 2752169 | 29,5506 | 2702156 
Mars. 686,97962 779,920 1,02739 
Ceres. 1460,2 470,672 nieznany 
Jowisz. Er 4552 „59051 Ży6,887 0,41558 
Saturn. 1758. „6904 578,0090 0,428 (**) 
Uranus. | 30668 „71269 559,695 nieznany f 


6 . © 3 
Obroty' gwiazdowe ziężyców około swych planet głównych. 


4 
Xieżyce Jowisza. Xiężyce Saturna. Xiężyce Urana, l 
——— ——|— r D_ spazm. 
L 1% 100.88". E o. a I. 51 2:6. g 
ia T 40. e 1. ge II BSW IS: 
DE 7. «8.' 59. BY” 4. 21. IM. 10. 25. JH 
WY: 164 30.0. I. 2: 18. TW. 13, SZaye 
vV 4. ie. Va 38. 2. 
NAJ 45: - 425. VI. 107. 17. 
Ii WT. po. 8. 


(+) Odległość pierścienia $, od planety tak jak iszerokość tegoż 
pierścienia = 6". 

(**) Obrot wirowy pierścienia Saturna w tymże samyni odbywa sie 
ezasie. 
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sironica. wiersz. czytay. 
44. 10. Bradlnja Brsdleja. 
Bo. 5. mi zi — 
108, 215 od końca. zamiast z pałożyć wszędzie Z. 
126. G. trapique - tropiqne. 
130. 24, równoleżnik ziemski  równoleżniki ziemskie, 
140. 17 bm Om. 
S 3 38 (1—e) 
162. 2 od końca ję TE 
178. 14. 0,00046 6 000046. 
178. 18. 0,00012 0,000042, 
147: DYR popielanego popielatego 
209. 15, 19° 19 
249. 10. 1 = p = 
263. 12. też ten 
205, 26. summą różnicą 
— 27. różnicą suminą 
Jo” 20" 
267. g t ba” 
Fig. 3o Q zamiast £' i wzajemnie 
— 99. SSS czytay zgóry S'S". 
786. 16. Ze= Zg 
395. á od końca. Zrównanie (£”) powinno bydź takie: 
dâ tstyH dg t sty3 
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